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l’e´quilibre.
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Abstract
Semi-analytical models (SAMs) are currently the best way to understand the
formation of galaxies and clusters within the cosmic web dark-matter structures.
While they fairly well reproduce the local stellar mass function, correlation function
and luminosity function, they fail to match observations at high redshift (z ≥ 3) in
most cases, particularly in the low-mass range. The inconsistency between models
and observations indicates that the history of gas accretion in galaxies, within their
host dark-matter halo, and the transformation of gas into stars, is not well followed.
In this thesis, we introduce a new version of the GalICS model and we use it to
explore the impact, on the star formation and in the low-mass range, of supernovae
feedback and photo-ionization. These two mechanisms are commonly used to limit
the amount of gas available to form stars.
We will show that, even with a strong efficiency, these two process cannot
explain the observed stellar mass function, luminosity functions, and the stellar
mass versus dark matter halo mass relation. We will thus introduce two ad-hoc
modifications of the standard paradigm. We propose first a strong modification of
the star formation efficiency as a function of the dark matter halo mass. This model
produces good results, especially on the faint end of the stellar mass function, but is,
by construction, in disagreement with the well known Kennicutt star formation law.
We will thus introduce a deeper change, based on a no star-forming gas component,
and a new gas distribution in the galaxy discs. The reservoir in which stays the no
star-forming gas generates a delay between the gas accretion and star formation.
This model is in very good agreement with a large set of observations. However, it
poses the question of the origin of the no star-forming gas. We will discuss its origin
in the framework of the large scale disturbed dynamic of high-redshift structures.
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Introduction
L’ anne´e 1923 marque certainement le de´but de l’astrophysique extragalactique.A cette date, Edwin Hubble cloˆt le grand de´bat par la publication de mesures
de distances attestant que certaines ne´buleuses spirales n’e´voluaient pas dans, mais
bien en dehors de notre propre Galaxie. Depuis cette date, les observations extra-
galactiques, immortalise´es dans les plaques photographiques, ont laisse´ place a` une
astrophysique industrielle ou les collaborations et autres consortia internationaux
regroupent des dizaines de personnes autour de tre`s grands projets.
Ces derniers, re´alise´s par des te´lescopes au sol ou des instruments embarque´s
a` bord de satellites, scrutent l’Univers en queˆte du moindre e´clat lumineux. Ces
photons signent les processus agissant dans les galaxies locales mais e´galement au
sein de celles forme´es quelques milliards d’anne´es seulement apre`s le Big Bang. Ces
observations conduisent a` des mesures de plus en plus pre´cises. Les e´volutions de la
fonction de masse, des fonctions de luminosite´ ou encore des quantite´s de gaz sont
ainsi quantifie´es et ce, jusqu’a` de tre`s grands de´calages vers le rouge (z ' 5 − 6).
Toutes ces mesures sont autant de jalons qui guident notre perception de l’Uni-
vers. Mais, elles questionnent d’autant plus notre compre´hension des me´canismes
re´gissant la formation et l’e´volution des structures.
Le mode`le cosmologique standard place, aujourd’hui, la formation et l’e´volution
des galaxies dans le contexte global d’un Univers homoge`ne et isotrope a` grande
e´chelle, domine´ par de la matie`re noire froide. Les cosmologistes s’accordent aujour-
d’hui sur l’existence d’une phase primordiale d’inflation de laquelle auraient e´merge´
de tre`s le´ge`res fluctuations de densite´. Ces dernie`res, sous l’effet de la gravite´, n’au-
raient alors eu de cesse de s’accroˆıtre. Cette croissance progressive des sur-densite´s
1
Introduction
de matie`re aboutit a` l’e´mergence des halos de matie`re noire. Ces derniers sont
conside´re´es comme les hoˆtes de la formation des galaxies.
Alors que ce mode`le cosmologique standard est confirme´ par les dernie`res obser-
vations du satellite europe´en Planck, les campagnes d’observations multi-longueurs
d’onde ne cessent de pointer les incompatibilite´s profondes entre pre´dictions et ob-
servations des proprie´te´s des galaxies. Une analyse comparative et approfondie des
mode`les devenait ne´cessaire. C’est ce sur quoi j’ai concentre´ mes efforts depuis le
de´but de ma the`se en octobre 2010.
Depuis une vingtaine d’anne´es, quelques e´quipes, de par le monde, de´veloppent
des mode`les dits semi-analytiques (e.g. Cole, 1991; Hatton et al., 2003; Baugh,
2006; Somerville et al., 2008). Ces mode`les sont le re´sultat du couplage entre si-
mulations nume´riques de matie`re noire et lois empiriques ou analytiques, de´crivant
les processus physiques lie´s aux baryons. Ces mode`les sont en bon accord avec les
observations dans le domaine optique. Les choses se compliquent de`s lors que l’on
s’inte´resse au domaine allant de l’infrarouge au millime´trique. Les re´cents progre`s
des observations dans ce domaine, notamment avec les satellites Spitzer et Herschel,
ont re´ve´le´ de grands de´saccords entre mesures et mode`les. La capacite´ des obser-
vations infrarouges a` mesurer les taux de formation stellaire (SFR), couple´e aux
mesures de masse stellaire effectue´es dans le domaine optique, permettent aujour-
d’hui de poser des contraintes fortes sur les proprie´te´s des galaxies. Les e´volutions
de la distribution en masse des galaxies (e.g. Ilbert et al., 2013) et, plus encore,
de leur taux de formation stellaire (e.g. Rodighiero et al., 2010b; Magnelli et al.,
2011), montrent que la description des me´canismes sous-jacents est largement in-
comprise. Le principal proble`me est lie´ a` l’initialisation, a` grand de´calage vers le
rouge, de la formation stellaire dans les structures de faible masse. Les mode`les
actuels sur-estiment fortement le nombre de galaxies he´bergeant des populations
stellaires faiblement massives. A contrario ils ne sont pas en mesure de produire les
galaxies les plus massives (Mstar > 1011 M) observe´s au redshifts interme´diaires
(1 < z < 3). Un certain nombre d’alternatives aux mode`les standards sont possibles
et ont e´te´ essaye´es. Des modifications de la fonction de masse initiale, accroissant
le nombre d’e´toiles massives (Top-Heavy IMF) donnent quelques bons re´sultats.
Mais ces mode`les exotiques ne semblent pas corrobore´s par les observations, ces
dernie`res ne re´ve´lant a` priori aucune variation de cette fonction de masse initiale.
J’ai dans un premier temps teste´ un certain nombre de modifications a` la marge,
des lois et autres recettes mises en place dans des mode`les semi-analytiques stan-
dards. Ce tour d’horizon s’inscrivait alors dans le but de mieux reproduire les
2
Introduction
observations sans bouleversement majeur du mode`le, sans succe`s. J’ai alors de´cide´
de construire un nouveau mode`le, en plac¸ant les derniers re´sultats des observations
et des simulations hydrodynamiques au cœur de son de´veloppement. J’ai alors
conduit une analyse de´taille´e des diffe´rents me´canismes agissant aux diffe´rentes
e´chelles d’une galaxie et de son environnement.
Alors que la plupart des travaux actuels s’appuie sur des descriptions plus ou
moins ad-hoc des processus, j’ai souhaite´ de´velopper dans mon imple´mentation
une description la plus physique possible. J’ai cre´e´ dans ce but un algorithme
de re´solution des e´quations d’e´volution, structure´ sur un pas de temps adaptatif.
Celui-ci s’applique a` respecter au maximum les temps dynamiques caracte´ristiques
d’e´volution de chaque composante d’une galaxie (population stellaire, gaz au cœur
du disque, gaz e´jecte´). Les deux premie`res anne´es de the`se ont donc e´te´ consacre´es
au de´veloppement de ce mode`le original. Aujourd’hui, cet outil puissant et modu-
lable nous permet de progresser dans l’analyse compare´e des mode`les existants, et
d’interpre´ter les observations sous un nouveau regard.
Je me suis tout d’abord inte´resse´ aux structures de matie`re noire. La forma-
tion, l’e´volution et l’organisation de la matie`re noire sous forme de halo sont suivies,
dans le cadre d’une simulation N-coprs, mode´lisant l’e´volution du champ de densite´
dans une boˆıte de volume cosmologique. L’analyse des re´sultats de cette simula-
tion permet la construction de structures, appele´es arbres de fusion, qui dressent
l’agencement et les relations, au cours du temps, entre les halos de matie`re noire,
identifie´s dans le volume comobile d’Univers simule´. Chacune des branches d’un
tel arbre mate´rialise l’e´volution d’une structure de matie`re noire, future hoˆte de la
formation d’une galaxie. Apre`s avoir e´tudie´ en de´tails les proprie´te´s de ces arbres de
fusions, j’ai mis en place un algorithme de se´lection des branches saines identifie´es,
en opposition a` celles dont les caracte´ristiques semblent, sous certaines hypothe`ses,
incompatibles avec la formation et l’e´volution cohe´rente d’une galaxie. L’algorithme
permet d’identifier ces branches instables afin de ne plus les conside´rer comme le
sie`ge de la formation d’une galaxie mais comme accre´tion exceptionnelle de matie`re
noire.
Les arbres ainsi nettoye´s, il reste encore a` construire l’ensemble des proces-
sus baryoniques qui conduiront a` la formation et a` l’e´volution des galaxies. De
l’accre´tion diffuse aux processus d’e´jection du gaz, j’ai repris, pas a` pas, l’ensemble
des e´tapes conduisant a` l’e´mergence d’une galaxie. Les algorithmes qui leurs sont
de´die´s se placent au cœur d’un programme modulaire ou` chacune des composantes,
constituant une galaxie et/ou son environnement, sont de´crites par un objet. A ces
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objets nume´riques sont associe´s un certain nombre de proprie´te´s le de´finissant, ainsi
que l’ensemble des lois le re´gissant.
Au centre du de´veloppement de ce nouveau mode`le, j’ai principalement foca-
lise´ mon attention sur les processus de re´gulation de la formation stellaire, com-
mune´ment utilise´s dans les mode`les actuels. Ces effets de re´gulation sont doubles
et permettent de jouer sur la quantite´ de gaz disponible pour la formation stel-
laire. Le premier consiste a` re´duire la masse de gaz qui alimente la galaxie. Ce
me´canisme, dit de photo-ionisation, trouve son origine dans la cre´ation, par les
e´toiles massives et les premiers trous noirs actifs, d’un fond de photons UV intense
qui chauffe le gaz. L’augmentation de l’e´nergie interne du gaz limite alors sa ca-
pacite´ a` s’effondrer au cœur de la galaxie. Le second effet de re´gulation consiste
quant a` lui a` expulser une fraction significative du gaz de´ja` pre´sent dans la galaxie.
On s’appuie alors sur l’e´nergie libe´re´e lors de l’explosion des e´toiles massives, les
supernovae, et/ou sur l’activite´ d’un potentiel trou noir e´voluant au centre de la
galaxie, pour cre´er un vent transportant le gaz hors de celle-ci. L’atmosphe`re de gaz
chaud qui se de´veloppe dans l’environnement direct de la galaxie joue, au travers
de ces me´canismes d’e´jection, un roˆle capital. J’ai donc construit un protocole de
suivi des proprie´te´s fondamentales de cette phase chaude. Tempe´rature moyenne,
profil de densite´ et fraction d’e´chappement sont ainsi e´value´s sous des conditions
de conservation des e´nergies cine´tique et thermique.
L’imple´mentation et l’exploitation de ce nouveau mode`le m’ont permis de ca-
racte´riser les effets des deux principaux me´canismes de re´gulations. Il s’ave`re, au
regard des e´tudes re´alise´es dans cette the`se, mais e´galement d’un certain nombre
d’autres re´sultats identiques expose´s dans la litte´rature, que l’impact re´el de ces
processus est faible. Ils ne semblent pas suffisants pour expliquer la forte diffe´rence
entre mode`les et observations.
Apre`s plus d’un an de tests et de de´veloppement, j’ai donc finalement conclu
que, dans l’e´tat actuel de nos connaissances, seule une modification profonde des
processus physiques, traitant de la formation stellaire, pouvait ame´liorer les re´sultats.
J’ai donc mis en place des recettes ad-hoc de formation stellaire, modifiant arti-
ficiellement la production d’e´toiles dans les petites structures. Ces modifications
sont construites dans l’objectif d’identifier l’amplitude des corrections ne´cessaires
a` l’obtention de re´sultats conformes aux observations. L’un des mode`les construits
s’articule sur l’existence d’un re´servoir tampon contenant du gaz conside´re´ comme
impropre a` la formation stellaire. Ce dernier instaure alors, par sa pre´sence, un
de´lai entre l’instant de l’accre´tion du gaz sur la galaxie et l’utilisation de ce gaz
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dans la production de nouvelles ge´ne´rations d’e´toiles. Les modifications apporte´es
produisent de bons re´sultats ; l’accord avec les observations est significativement
ame´liore´ sur le plan, par exemple, des fonctions de masse stellaire. Les mode`les,
s’appuyant sur cette forte re´gulation de l’activite´ de formation stellaire dans les pe-
tites structures a` grand de´calage vers le rouge, reproduisent e´galement, de manie`re
satisfaisante, la distribution du taux de formation stellaire observe´e localement. Les
mode`les standards sous-estimaient ces taux de formation d’un facteur deux a` dix.
En revanche, pour les grands de´calages vers le rouge (z ∈ [3, 6]), la forte re´gulation
de la formation d’e´toiles entraˆıne une incompatibilite´ avec les proprie´te´s observe´es
des structures e´voluant a` ces e´poques. Ainsi, pour les grands de´calages vers le
rouge (4 < z < 6), le taux de formation stellaire, pre´dit par ces mode`les a` forte
re´gulation, est conside´rablement infe´rieur a` celui mesure´ par Bouwens et al. (2007).
On met ici en lumie`re une forte tension entre observations et mode`les. Alors que
la re´duction de l’activite´ de formation stellaire semble ine´luctable pour produire
des fonctions de masse cohe´rentes avec les observations, cette meˆme modification
semble incompatible avec les mesures du taux de formation stellaire a` plus grand
de´calage spectral.
La description de mes travaux de the`se s’articule autour de six chapitres. Le
chapitre 1 s’attache a` de´crire, de manie`re didactique, les e´tapes marquantes des
observations extragalactiques. Progressivement, il aborde les re´sultats qui ont per-
mis de tisser le mode`le d’un Univers en e´volution, peuple´ de galaxies interagissant
avec leur environnement, mais e´galement entres elles. Le chapitre 2 poursuit la
description du mode`le standard. Une description du contenu e´nerge´tique de notre
Univers est couple´e a` la pre´sentation du cadre formel, celui de la relativite´ ge´ne´rale.
Puis, une description plus fine des me´canismes de structuration de la matie`re noire
est aborde´e. Ce second chapitre se termine par la pre´sentation des me´thodes et
des outils utilise´s pour de´crire cette e´volution. Le chapitre 3 pre´sente une analyse
de´taille´e des proprie´te´s des arbres de fusion. Cette e´tude conduit a` la mise en place
d’un protocole dit de nettoyage de ces arbres. De´crit dans ce troisie`me chapitre,
cette proce´dure constitue la premie`re e´tape et les premiers re´sultats originaux de
ma the`se. Le chapitre 4 de´crit le cœur des travaux re´alise´s durant cette the`se. Il
pre´sente successivement l’ensemble des processus lie´s aux baryons qui interviennent
dans la formation et l’e´volution des galaxies. J’y pre´sente entre autre une nouvelle
proce´dure de gestion des instabilite´s gravitationnelles e´mergentes dans les disques.
Cette proce´dure, inspire´e des simulations hydrodynamiques, s’appuie sur la des-
cription de la formation, de la migration et de la dislocation de grumeaux de gaz
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appele´s clumps. Ce quatrie`me chapitre de´crit e´galement le nouveau protocole de
suivit des proprie´te´s structurelles et thermique de l’atmosphe`re chaude que j’ai
de´veloppe´. Cette mode´lisation de la phase chaude s’inscrit dans la volonte´ de suivre
pre´cise´ment les interactions effectives existantes entre cette atmosphe`re isotrope
et la galaxie. Le chapitre se termine par une e´tude approfondie des me´canismes
d’e´jection du gaz contribuant a` la re´gulation de la formation stellaire. Le cha-
pitre 5 est quant a` lui de´die´ a` la pre´sentation des techniques algorithmiques mises
en œuvre au sein du mode`le. La description de la structure hie´rarchique du pro-
gramme, oriente´e objets, initie cet avant dernier chapitre. Les diffe´rents sche´mas de
pas de temps adaptatif, permettant l’e´volution conjointe et re´gule´e de l’ensemble
des composantes d’une galaxie et de son environnement, sont ensuite pre´sente´s. Le
chapitre 5 se termine par une description des proce´dures d’enregistrement et de
structuration des re´sultats du mode`le. Enfin, le chapitre 6 dresse le bilan de notre
compre´hension de l’assemblage en masse des galaxies et argumente les raisons pos-
sibles de l’e´chec des pre´dictions, faites par les mode`les standards, a` grands de´calages
spectraux, pour les structures de faibles masses. Il de´crit enfin deux variations du
mode`le standard, construites sur un jeu de recettes ad-hoc, induisant une forte
re´gulation du processus de formation stellaire. L’analyse faite des re´sultats permet
de comprendre l’amplitude des corrections ne´cessaires a` l’obtention de re´sultats
conformes aux observations. Enfin, le manuscrit se termine par une conclusion
avant d’ouvrir sur les pistes de recherche que j’envisage d’explore´es dans le cadre
des processus de formation stellaire.
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Chapitre 1
La prise de conscience d’un Univers en
e´volution
Ce qui est visible ouvre nos regards sur l’invisible.
- Anaxagore (500-428 av. J.-C.), philosophe grec
Re´sume´
Ce premier chapitre aborde, par un point de vue didactique et exclusivement
observationnel, les points marquants de l’astrophysique extragalactique qui ont
permit d’asseoir l’ide´e d’un Univers peuple´ de galaxies e´voluant en relation
avec leurs environnements. Apre`s une courte introduction retrac¸ant les e´tapes
historiques de l’observation et de la repre´sentation des galaxies (Sect. 1.1) sui-
vie d’une pre´sentation, non exhaustive, des instruments et des programmes
d’e´tudes modernes de´die´s a` l’e´tude des galaxies (Sect. 1.2), ce chapitre amorce
une pre´sentation des me´thodes utilise´es pour extraire des donne´es ainsi re-
cueillies, les parame`tres cle´s caracte´risant une galaxie (Sect. 1.3). Ces tech-
niques d’analyse sont pre´sente´es en lien direct avec les processus physiques
agissant au coeur des galaxies et qui sont a` l’origine du rayonnement que
l’on rec¸oit d’elles. Il s’en suivra une pre´sentation de diffe´rentes e´tudes lie´es,
par exemple, a` la morphologie, aux couleurs mais e´galement celles de´die´es
a` l’e´volution de proprie´te´s statistiques telle que la masse stellaire ou la lu-
minosite´ intrinse`que (Sect. 1.4). La fin de ce premier chapitre s’efforce de
dresser une vision cohe´rente des grandes e´tapes de l’e´volution des galaxies en
s’appuyant sur les observations explicite´es pre´ce´demment (Sect. 1.5).
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1.1 Un peu d’histoire, de De´mocrite a` Hubble
L’observation du ciel et les questionnements qui en de´coulent sont mille´naires.Concernant les galaxies, et plus particulie`rement celle qui nous abrite, La Voie
Lacte´e, les premie`res descriptions qui nous sont parvenues datent de l’an 400 avant
J.C. A cette e´poque, c’est en Gre`ce, terre de science et de philosophie, que les
premie`res repre´sentations voient le jour. De´mocrite avance l’ide´e selon laquelle,
la bande diffuse, visible dans le ciel nocturne, pourrait eˆtre constitue´e d’e´toiles.
Il faudra attendre 1610 et les observations de Galile´e pour valider cette premie`re
conjecture.
Avec le de´veloppement des premiers instruments, lunettes et te´lescopes, les des-
criptions de notre Galaxie se pre´cisent. Ainsi, dans son ouvrage An original theory
or new hypothesis of the universe 1 publie´ en 1750, Thomas Wright (1711-1786)
astronome et mathe´maticien britannique, mais e´galement fabricant d’instruments,
justifie l’apparence de la Voie Lacte´e par l’effet d’immersion de la Terre au sein
d’un disque fin d’e´toiles de faible luminosite´.
En 1755, le philosophe allemand Emmanuel Kant (1724-1804), inspire´ par le
mode`le Soleil-Plane`tes, ge´ne´ralise la description de Wright. Dans ses e´crits Histoire
universelle de la nature et the´orie du ciel, il conjecture que notre Galaxie est un
disque en rotation constitue´ d’e´toiles maintenues ensemble par la gravite´. Il ajoutera
que les ne´buleuses qui parse`ment la vouˆte ce´leste sont des syste`mes semblables
a` celui qui nous accueille. Il les baptise Univers-ˆıles.
En 1771, Charles Messier (1730-1817) initie le premier catalogue d’objets. Ce
releve´, bien connu des astronomes amateurs, re´pertorie 110 de ces ne´buleuses et
avait pour vocation d’identifier clairement ces objets diffus, devant appartenir a` la
sphe`re des fixes, pour ne pas les confondre avec les come`tes, vagabondes du ciel
nocturne.
Quelques anne´es plus tard, William Herschel a` l’aide de son te´lescope le`ve une
partie du voile sur ces objets diffus. Il met en e´vidence qu’une fraction de ces
structures sont des amas d’e´toiles, dit globulaires, et qu’ils appartiennent a` notre
Galaxie. Malgre´ cela, une part significative n’est toujours pas de´crite, restant qua-
lifie´e de ne´buleuse. Les travaux d’Herschel re´unissent pas moins de 5000 objets. A
cette e´poque, le caracte`re interne ou externe a` la Voie Lacte´e de ces objets est loin
d’eˆtre tranche´.
En 1845, les comptes rendus d’observations de William Parsons, dit Lord Rosse
1. Une the´orie originale ou une nouvelle hypothe`se sur l’Univers
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Figure 1.1 – La galaxie dit du tourbillon,
Messier 51, telle qu’elle fut publie´e en 1850
par William Parsons.
Figure 1.2 – Le te´lescope du Mont Wilson
utilise´ par Edwin Hubble pour ses premie`res
mesures de distances entre 1923 et 1625.
(1800-1867), effectue´s avec son te´lescope indiquent, pour la premie`re fois, le ca-
racte`re spirale´ de certaines ne´buleuses (Fig. 1.1).
C’est a` Washington en 1920 2 que s’ouvre officiellement le grand de´bat sur l’ap-
partenance, ou non de ces ne´buleuses spirales a` notre Galaxie. Les deux protago-
nistes principaux sont alors Harlow Shapley (1885-1972) et Heber Curtis (1872-
1942), deux astronomes ame´ricains. Le premier de´fendait la the`se d’un univers
observable ne pouvant s’e´tendre au dela` de la Voie Lacte´e. Le second, porteur de
l’ide´e oppose´e, affirmait l’existence de structures similaires a` notre Galaxie e´voluant
a` des distances bien plus grandes.
Ce de´bat ne trouvera re´ponse qu’en 1923 avec les travaux d’Edwin Hubble
(1889-1953). En effet, entre 1923 et 1925, a` l’aide du te´lescope du Mont Wilson
(Fig. 1.2), Hubble effectuera une e´tude de´taille´e des ce´phe´¨ıdes, ces e´toiles variables
dont l’analyse du cycle de luminosite´ permet une mesure des distances (Hubble,
1925a,b). Ces travaux font apparaˆıtre que ces ne´buleuses spirales n’appartiennent
pas a` notre Galaxie et sont en re´alite´ beaucoup plus e´loigne´es.
2. La date la plus ce´le`bre de ce de´bat est celle du 26 avril 1920 au National Museum of Natural
History de la Smithsonian Institution.
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1.2 L’observation moderne, l’e`re des grands re-
leve´s industriels
1.2.1 Des outils diversifie´s
Figure 1.3 – L’observatoire europe´en VLT (Very Large Telescope) situe´ au Mont Paranal
au Chili. Cet ensemble regroupe quatre des plus grands te´lescopes optiques. Le couplage des
instruments en mode interfe´rome´trique en fait l’un des instruments les plus puissants jamais
construits.
Depuis Edwin Hubble, les technologies de l’instrumentation se de´veloppant,
les observations sont entre´es dans l’e`re de la production de masse. Aujourd’hui, les
te´lescopes au sol de´passent les 8 me`tres de diame`tre dans le domaine optique/proche-
infrarouge (Fig 1.3), et les antennes sub-millime´triques et radio se regroupent pour
accroˆıtre leur re´solution angulaire (Fig 1.4). En paralle`le des observatoires tradi-
tionnels au sol, l’astronomie moderne s’appuie sur de nombreux te´lescopes spatiaux
(Figs 1.5). Ces derniers, place´s en orbite terrestre ou a` des points strate´giques tel
que le point de Lagrange L2, s’affranchissent des de´sagre´ments de notre atmosphe`re
et permettent une exploration de l’ensemble de la vouˆte ce´leste.
Le domaine optique, le seul accessible a` l’oeil humain, fut le premier domaine
du spectre explore´. L’anne´e 1933 et les observations de Karl Jansky (1905-1950)
marquent l’entre´e de l’astronomie dans le domaine radio/sub-millime´trique. Ce do-
maine spectral, largement explore´ aujourd’hui (VLA, LOFAR, ALMA, SPT, Planck
...) permet de sonder entre autre les proprie´te´s du gaz. C’est dans cette meˆme
gamme sub-milime´trique qu’en 1963, fortuitement, Arno Allan Penzias (1933-) et
Robert Woodrow Wilson (1936-) ont re´ve´le´ la premie`re lumie`re e´mise dans notre
Univers (voir Sect. 2.1.3). Ce rayonnement, pre´dit et qualifie´ par Gœrge Lemaˆıtre
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Figure 1.4 – L’Atacama Large Millimeter/submillimeter Array (ALMA) construit a` plus de
5.000 m d’altitude, sur le plateau de Chajnantor au Chili, cet interfe´rome`tre ge´ant est issu d’un
programme international entre l’Asie, l’Europe et les Etats-Unis, en coope´ration avec le Chili.
Acheve´, l’emsemble comptera 66 antennes.
(1894-1966) ”d’e´clat disparu de la formation des mondes” est cigle´ aujourd’hui
CMB pour Cosmic microwave background 3. L’instrumentation moderne permet
e´galement l’exploitation des autres domaines du spectre e´lectromagne´tique.
Le rayonnement infrarouge, mis en lumie`re en 1800 par l’astronome William
Herschel fait l’objet, depuis les anne´es 1980, d’une attention toute particulie`re.
Cette gamme de longueurs d’onde, difficilement accessible depuis le sol en raison
de la faible transmission de notre atmosphe`re (voir Fig. 1.8), livre ses informations
cosmiques aux satellites. Tour a` tour, les te´lescopes spatiaux IRAS, ISO, Spitzer et
Herschel ont explore´, de plus en plus pre´cise´ment, les proprie´te´s des environnements
obscurcis par les poussie`res. Ces regards indiscrets percent les cocons de poussie`re
des pouponnie`res d’e´toiles et de´voilent les galaxies les plus actives en formation
stellaire.
Les gammes d’e´nergies plus e´leve´es, comme les rayonnements ultraviolet, X et
γ (gamma) sont e´galement scrute´s. Leurs e´tudes renseignent sur les phe´nome`nes
les plus violents de notre Univers, de la formation stellaire dans les premie`res ga-
laxies pour l’ultraviolet aux me´canismes puissants des noyaux actifs de galaxies par
exemple pour les rayonnements X et γ.
3. De l’anglais : fond cosmologique micro-onde.
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Figure 1.5 – Le te´lescope spatial Herschel lance´ par l’Agence Spatiale Europe´enne en mai 2009.
Avec son miroir primaire de 3.5 me`tre, cet observatoire spatial, de´die´ au domaine de l’infrarouge
via l’instrument PACS, a permis, entre autre l’analyse approfondie des conditions de formation
stellaire dans les galaxies lointaines.
Ces quelques exemples de´crivent brie`vement l’e´tendue des capacite´s d’observa-
tion de l’astronomie moderne. Il est loin le temps des plaques photographiques com-
pare´es a` la loupe. Les consortia et autres collaborations internationales de´veloppent
et exploitent des instruments de plus en plus puissants au cœur de projets de plus
en plus ambitieux.
1.2.2 L’e`re des grands releve´s
L’astronomie extragalactique, et plus particulie`rement l’e´tude de l’e´volution des
galaxies s’appuie aujourd’hui sur un type bien particulier d’observations qualifie´es
de grands releve´s. Les principes sont simples et peuvent eˆtre sub-divise´s en deux
cate´gories.
Les champs profonds
La premie`re de ces cate´gories regroupe les observations dites de champs pro-
fonds. L’ide´e consiste a` pointer un te´lescope sur une zone pre´cise du ciel et a` collec-
ter le maximum d’informations lumineuses (photons), pendant de longues dure´es.
Ainsi, les te´lescopes optiques peuvent sonder des e´poques de plus en plus recule´es,
leurs homologues infrarouges n’e´tant alors restreints que par la limite de confusion.
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Figure 1.6 – Image du Hubble Deep Field
re´alise´ par le te´lescope spatial Hubble en
de´cembre 1995 dans la re´gion de la Grande
Ourse.
Figure 1.7 – Image du Hubble Deep Field
South re´alise´ par le te´lescope spatial Hubble
en septembre et octobre 1998 dans la re´gion
du Toucan.
L’un des plus ce´le`bres de ces releve´s profonds est sans doute le Hubble Deep
Field 4 (HDF : Williams et al. (1996), voir Fig. 1.6), re´alise´ par le te´lescope spatial
Hubble du 18 au 30 de´cembre 1995, dans la re´gion de la Grande Ourse. Cette
zone extreˆmement re´duite du ciel (2.5 arc-minute seulement) contient plus de 3000
objets extragalactiques au sein desquels ont e´te´ identifie´es des structures parmi
les plus e´loigne´es et donc les plus plus jeunes jamais observe´es. Cette observation
marque un point de de´part dans l’analyse des structures extragalactiques lointaines
et a initie´ un grand nombre de projets aux objectifs semblables. En 1998, le petit
fre`re du HDF, le Hubble Deep Field South (HDFS, voir Fig. 1.7) est re´alise´ dans
l’he´misphe`re sud. Quelques anne´es plus tard, en 2004 avec le projet Hubble Ultra
Deep Field (HUDF : (Beckwith et al., 2006)), l’expe´rience est renouvele´e avec un
temps de pose totalisant pre`s d’un million de secondes, re´parties en se´quences
typiques de 1200 secondes. Avec de telles dure´es d’observation sur une meˆme zone
du ciel, la sensibilite´ est encore accrue.
Initie´es dans le domaine optique avec le te´lescope spatial Hubble, les observations
de champs profonds vont s’e´tendre aux autres domaines du spectre e´lectromagne´tique.
Le programme COSMOS (Cosmic Evolution Survey : Capak et al. (2007)) va cris-
talliser ces analyses multi-longueurs d’onde en regroupant des observations d’un
4. Champ profond de Hubble.
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meˆme champ (' 2 degre´s carre´s), dans les domaines X avec XMM (e.g. Adams
et al., 2011) et Chandra (e.g. Hornschemeier et al., 2001), ultraviolet avec GA-
LEX (e.g. Zamojski et al., 2007), dans une large gamme de bandes visibles avec le
te´lescope spatial Hubble mais e´galement des te´lescopes au sol (Canada-France-
Hawa¨ı-Te´lescope, Subaru, ESO-VLT ...). Le domaine infrarouge est e´galement
repre´sente´ au coeur du programme COSMOS avec les observations du te´lescope
spatial Spitzer (e.g. Sanders et al., 2007).
Ces programmes d’observation de champs profonds sondent les e´poques recule´es
de notre Univers et sont par conse´quent au coeur des analyses sur l’e´volution des
structures. Malgre´ la faible surface du ciel observe´e, le nombre d’objets extra-
galactiques accessibles est tre`s e´leve´ et permet de construire des travaux fonde´s sur
une grande statistique. Depuis 20 ans, les e´tudes base´es sur ces releve´s ont re´ve´le´s
que les proprie´te´s moyennes des galaxies e´voluent tre`s fortement avec le temps.
Nous y reviendrons un peu plus tard.
Les champs larges
En paralle`le et surtout en comple´ment de ces observations profondes, la seconde
gamme de grands releve´s s’attaque a` l’analyse des champs larges allant jusqu’a` la
totalite´ de la vouˆte ce´leste. La surface de ciel observe´e e´tant importante, le nombre
d’objets identifie´s est conside´rable. Le programme 2dF (Two-degree-Field Galaxy
Redshift Survey : Colless (1999); Colless et al. (2001)) re´alise´ par l’observatoire
Anglo-Australien entre 1997 et 2003 couvre une zone de 1500 degre´s carre´s et a per-
mis de mesurer la photome´trie de 382 323 objets. En comple´ment de la photome´trie,
245 591 spectres ont e´te´ re´alise´s dont ceux de 232 155 galaxies. De ces mesures spec-
trales sont extraits les de´calages spectraux (redshift) qui indiquent la distance de
ces objets (voir Sect. 1.3.7 et 2.1.2). L’accent de ce type de programme e´tant place´
sur la taille des champs observe´s, la profondeur de cette dernie`re est donc re´duite.
Le de´calage spectral maximum du programme 2dF n’exce`de pas zmax ' 0.3, ce qui
place l’objet le plus e´loigne´ a` une distance de quelques 800 Mpc 5.
Dans la meˆme philosophie, le plus grand des programmes d’observation grand
champ est mene´ depuis l’an 2000 sous l’acronyme SDSS (Sloan-Digital-Sky-Survey :
York et al. (2000)). Cette observation syste´matique du ciel utilise un te´lescope de´die´
de 2.5 me`tre de diame`tre e´quipe´ d’une came´ra pour la photome´trie mais aussi d’un
spectrographe multi-ojbets a` fibres pour la construction de spectres. La premie`re
5. Mpc : Me´gaParsec, 1Mpc = 3.08567758× 1022 m soit 3.2616× 106 a-l (anne´e-lumie`re).
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pe´riode d’observation (2001-2005 : SDSS-1) a couvert une re´gion de 8 000 degre´s
carre´s et identifie´ plus de 930 000 galaxies. Le programme est toujours ope´rationnel
(2008-2014 : SDSS-3), la dernie`re mise a` jour des donne´es (DR9) a` e´te´ publie´e en
aouˆt 2012.
Comme a` l’habitude, ces grands releve´s sont re´alise´s initialement dans le do-
maine optique. Le projet 2MASS (2 micron all sky survey : (e.g. Skrutskie et al.,
2006)) e´tend la couverture spectrale en se focalisant, comme son nom l’indique,
dans le proche infrarouge. A plus grande longueur d’onde, dans le millime´trique, la
re´cente mission Planck vient de re´aliser un releve´ sur l’ensemble de la vouˆte ce´leste.
Pour les hautes e´nergies et plus pre´cise´ment dans le domaine des rayons gamma
(γ), on peut citer les observations grands champs du te´lescope spatial FERMI.
Aujourd’hui, les campagnes d’observation issues de ces releve´s larges ou pro-
fonds donnent a` la communaute´ une multitude d’informations. Les milliers d’ob-
jets, dont les signatures sont releve´es dans une large gamme de longueur d’onde,
alimentent des e´tudes statistiques ou sont au centre d’e´tudes individualise´es.
Dans peu de temps, les outils d’observation permettront suˆrement d’allier lar-
geur et profondeur de champ.
1.3 Des photons aux proprie´te´s physiques e´le´mentaires
Comme nous venons de le voir, le vecteur principal d’information en astrono-
mie n’est autre que la lumie`re. L’une des e´tapes cle´s pour la compre´hension des
me´canismes internes aux galaxies est donc de traduire cette information lumineuse,
transporte´e par les photons, en mesures des proprie´te´s physiques et ce, tout par-
ticulie`rement pour les masses et les taux de formation stellaire qui sont au cœur
des travaux pre´sente´s ici. Les sections suivantes sont donc consacre´es aux me´thodes
utilise´es pour mesurer ces deux grandeurs. Mais, avant d’aborder ces aspects, il est
pre´fe´rable de de´finir au pre´alable les grandeurs caracte´ristiques de cette information
lumineuse.
1.3.1 Photome´trie en bandes larges
Densite´ de flux et magnitude apparente
Les te´lescopes, en observant le ciel, collectent les photons en provenance des
objets pre´sents dans le champ. Les photons, collecte´s au travers d’un filtre de bande
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Figure 1.8 – Evolution du facteur de transmission atmosphe´rique en fonction de la longueur
d’onde T (λ). En paralle`le, est ajoute´e la liste des principales mole´cules responsables de l’absorp-
tion. On remarque l’opacite´ comple`te de notre atmosphe`re pour la gamme de longueur d’onde
λ ∈ [5− 8µm].
passante 6 (∆λ = [λ0−δλ/2 : λ0 +δλ/2]) par un instrument d’ouverture D, durant
un temps ∆t sont porteurs d’une e´nergie Eλ0 . Dans un soucis d’uniformisation
entre les instruments, de taille et de bandes passantes diffe´rentes, l’information
lumineuse est donne´e sous la forme d’une densite´ de flux monochromatique (Fλ0 ,
centre´e sur une longueur d’onde donne´e λ0, ge´ne´ralement au centre de la bande
passante) :
Fλ0 =
∫ λ0+δλ/2
λ0−δλ/2
T (λ)R(λ)S(λ)F0(λ)dλ =
Eλ0
∆tDδλ [W/m
2/] (1.1)
Il faut alors bien noter que le flux mesure´ (Fλ0) sur le de´tecteur n’est pas e´gal
a` celui e´mis par la source (F0(λ)). Le signal est atte´nue´ des effets d’absorption de
l’atmosphe`re (voir Fig. 1.8) pour les te´lescopes au sol et, dans le cas des te´lescopes
spatiaux ou` les effets atmosphe´riques n’interviennent plus, il reste encore les effets
de re´ponse de l’instrument lie´s principalement a` l’optique et aux filtres utilise´s.
Dans la de´finition pre´ce´dente, on mode´lise ces effets par un ensemble de fonctions
dites de transfert ou de re´ponse :
– T (λ) : transmission de l’atmosphe`re
– R(λ) : e´fficacite´ du de´tecteur, effet optique
– S(λ) : transmission du filtre
6. La bande passante d’un instrument correspond a` la gamme de longueur ∆λ d’onde a` laquelle
ses de´tecteurs sont sensibles.
19
1. La prise de conscience d’un Univers en e´volution
Filtres λ0 [µm] δλ [µm]
U (UltraViolet) 0.365 0.068
B (Bleu) 0.440 0.098
V (Visible) 0.550 0.089
R (Rouge) 0.700 0.220
I 0.900 0.240
J 1.250 0.380
H 1.630 0.480
K 2.190 0.700
L 3.450 1.200
M 4.750 5.700
Table 1.1 – Caracte´ristiques des filtres Johnson-Morgan
Les figures 1.9 et 1.10 pre´sentent les transmissions (S(λ)) de diffe´rents filtres
utilise´s sur quelques instruments travaillant dans le domaine optique (MegaCam,
SDSS) et infrarouge (ISO et Spitzer). On constate que les e´tendues des bandes
spectrales, en particulier pour le domaine optique, sont calibre´es afin d’assurer la
cohe´rence entre les diffe´rents instruments. On remarque en effet que, mis a` part
les diffe´rences en transmission, les longueurs d’onde qui de´finissent les limites des
filtres pour les deux instruments MegaCam et SDSS sont tre`s proches.
Figure 1.9 – Transmissions des filtres ins-
talle´s sur l’instruments MegaCam et sur le
te´lescope de´die´ au programme SDSS . [figure :
page internet MegaCam].
Figure 1.10 – Transmissions des filtres
chromatiques installe´s sur les te´lescope spa-
tiaux Spitzer et ISO. [figure extraite de Fadda
et al. (2004)].
Les me´thodes de traitement du signal prennent en compte, le plus possible,
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les effet de transmission et corrigent, en s’appuyant sur des techniques pousse´es
d’optique, les effets de l’atmosphe`re. Quand bien meˆme l’ensemble de ces effets
inde´sirables peut eˆtre re´duit, il reste les processus d’absorption astrophysiques
pre´sents sur la ligne de vise´e 7 (poussie`res) qui affectent principalement le domaine
optique. Ces derniers sont en ge´ne´ral traite´s par des observations comple´mentaires
et par l’application de mode`les.
L’ensemble des techniques de traitement du signal, aussi complexes et exhaus-
tives soient elles (e.g. Cohen et al., 2003; Reach et al., 2005; Smith et al., 2007; Pad-
manabhan et al., 2008), applique´es aux donne´es issues des observations, de´bouchent
sur une mesure quantitative du flux lumineux rec¸u des sources observe´es.
Historiquement, ce flux de lumie`re est traduit dans une unite´ de mesure appele´e
magnitude apparente. L’origine de cette e´chelle remonte probablement a` l’Antiquite´
avec, de`s le IIe`me sie`cle, la classification des e´toiles selon une e´chelle a` six niveaux,
appele´s grandeurs, de´veloppe´e par Hipparque. Ce classement de´bute par les e´toiles
les plus brillantes, dites de premie`re magnitude, et s’ache`ve par les e´toiles de gran-
deur six, pre´sentant la plus faible luminosite´ apparente. Cette e´chelle fut ensuite
diffuse´e plus largement via l’oeuvre de Ptole´me´e, l’Almageste. En 1856, les me-
sures de luminosite´ apparente de Norman Robert Pogson (1829-1891), astronome
Britannique, rele`vent le caracte`re logarithmique de cette e´chelle. Il constate qu’a`
une diffe´rence de 5 magnitudes est associe´e un rapport de luminosite´ de 100. 8 La
de´finition moderne :
mλ0 = −2.5 log10
(
F objλ0
F refλ0
)
(1.2)
s’appuie sur la densite´ de flux de la source e´tudie´e F objλ0 . La de´finition pre´ce´dente
reprend l’ordre de classement historique, a` savoir qu’un objet tre`s brillant se voit
attribuer une magnitude plus faible qu’un objet d’e´clat moins important.
Le syste`me de magnitude est conserve´, aujourd’hui, dans un but d’homoge´ne´isation
des re´sultats par l’introduction de mesures de re´fe´rences F refλ0 . Actuellement, il
existe principalement deux e´chelles : le syste`me de Johnson-Morgan dans lequel
l’ensemble des mesures est compare´ au flux de l’e´toile Ve´ga (e.g. Johnson & Mor-
gan, 1953; Hayes et al., 1975; Bessell, 1983, 1990), l’une des plus brillantes de
7. La ligne de vise´e de´signe le parcours effectue´ par les photons ente la source et l’instrument
d’observation.
8. L’explication se fonde dans la loi de Weber-Fechner. Cette dernie`re traduit le caracte`re
logarithmique de la sensibilite´ de l’œil humain a` la lumie`re. Ainsi, l’e´chelle des magnitudes n’est
autre que la transcription mathe´matique de la perception de notre œil.
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l’he´misphe`re nord. L’e´talonnage s’effectue alors via un ensemble d’e´toiles de re´fe´rence,
elles-meˆmes de´crites vis-a`-vis de l’e´toile Ve´ga (e.g. Landolt, 1983, 1992). Le second
syste`me, largement utilise´, dit AB (Oke, 1974), est construit a` partir d’un spectre
de re´fe´rence plat de´fini tel que fν = Const = fV egaν (λ = 0.549µm) 9. Un cer-
tain nombre d’autres syste`mes de magnitude co-existent avec les deux principaux
pre´sente´s ici. On peut citer les syste`mes Gunn griz (Thuan & Gunn, 1976; Oke &
Gunn, 1983) et STMAG (Stone, 1996) utilise´s pour les projets du SDSS et ceux
du te´lescope spatial Hubble respectivement. Pour plus d’information, voir l’e´tude
de´taille´e de ces diffe´rents syste`mes de magnitude, re´alise´e par Bessell (2005).
Luminosite´ et magnitude absolue
Un te´lescope intercepte donc une partie du flux e´mis par une source. Ce dernier
peut eˆtre quantifie´ et meˆme compare´ via l’e´chelle des magnitudes. En revanche, ces
mesures ne nous renseignent en rien sur les proprie´te´s propres de l’objet e´tudie´,
comme par exemple sa luminosite´ intrinse`que. En effet, par de´finition, le flux n’est
qu’une mesure de l’e´clat apparent de l’objet, grandeur de´ge´ne´re´e entre l’informa-
tion propre a` l’e´toile et la distance Terre-Objet. Pour remonter aux proprie´te´s
lumineuses intrinse`ques, et donc lever la de´ge´ne´rescence, il faut connaˆıtre cette
distance. La luminosite´ monochromatique (issue de la mesure du flux dans une
bande passante donne´e) peut alors eˆtre calcule´e sous certaines hypothe`ses. Si l’on
conside`re que la galaxie e´met un rayonnement isotrope, ce qui est une hypothe`se
plausible, l’e´nergie lumineuse se re´partit donc sur une sphe`re dont la source occupe
le centre et dont le rayon croˆıt au fur et a` mesure que les photons e´mis s’e´loignent.
Dans le re´fe´rentiel du te´lescope, le rayon de cette sphe`re n’est alors rien d’autre
que la distance qui se´pare la Terre de la source. A partir de la mesure de la densite´
de flux monochromatique Fλ et de la mesure de distance Dl (voir Sect. 2.1.2), la
luminosite´ monochromatique est alors donne´e par :
Lλ0 = 4piD2l λ0Fλ0 [W ] (1.3)
La mesure de distance permet e´galement de de´finir une seconde e´chelle de ma-
gnitude, dite magnitude absolue. Cette seconde e´chelle indique la magnitude d’un
objet rapporte´e a` une distance de 10 parsec. Le crite`re de distance e´tant e´limine´,
cette e´chelle permet une comparaison directe des proprie´te´s intrinse`ques des objets.
9. Attention : ce spectre n’est pas plat en convention fλ. En effet : fν = Const→ fλ ∝ c/λ2.
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La magnitude absolue monochromatique Mλ0 est relie´e a` la magnitude apparente
monochromatique mλ0 par la relation dite du module de distance :
mλ0 −Mλ0 = 5− 5 log10
(
Dl
[pc]
)
(1.4)
Magnitude absolue et luminosite´ intrinse`que sont alors relie´es par la relation sui-
vante :
Mλ0 −Mλ0, = −2.5 log10
(
Lλ0
Lλ0,
)
(1.5)
ou` Mλ0, et Lλ0, sont respectivement la magnitude absolue et la luminosite´ mono-
chromatique (centre´e sur la longueur d’onde λ0) du soleil, qui sert alors de re´fe´rence.
Notions de couleurs
Avant de clore cette revue, non exhaustive, des unite´s utilise´es pour la descrip-
tion des proprie´te´s lumineuses des objets observe´s, il reste a` introduire la notion de
couleur. On de´signe par le terme couleur la simple diffe´rence de deux magnitudes
apparentes monochromatiques. Ainsi :
Cij = mi −mj = −2.5 log10
(
F objλi
F objλj
)
(1.6)
n’est autre que la couleur mesure´e par diffe´rence des deux bandes passantes i et j
centre´es respectivement sur les longueurs d’onde moyennes λi 6= λj . Par de´finition,
une couleur est une mesure relative, issue, pour un meˆme objet de la diffe´rence entre
deux magnitudes apparentes. L’absence, par construction, du biais de distance fait
de ces grandeurs l’un des premiers outils de comparaison entre les objets. Une
mesure de couleur, permet de quantifier la pre´ponde´rance de l’e´mission dans une
bande spectrale vis-a`-vis d’une autre. Deux couleurs, particulie`rement utilise´es,
B − V 10 et V − K permettent ainsi de quantifier la diffe´rence d’e´mission aux
travers des filtres bleu (B) et visible (V) et entre les filtres visible (V) et proche
infrarouge (K). Une couleur V −K = 2 11 indique par exemple une dominance de
l’e´mission infrarouge sur l’e´mission visible. Nous y reviendrons dans les sections
suivantes.
10. Il est courant de de´finir une couleur en indiquant les re´fe´rences des filtres (voir Table 1.1),
la couleur B− V e´tant construite par diffe´rence des magnitudes apparentes mesure´es aux travers
des filtres B et V .
11. Attention a` l’e´chelle de mesures inverse´es. Plus une magnitude est faible et plus l’intensite´
du rayonnement au travers de ce filtre est importante.
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1.3.2 Spectroscopie
En paralle`le et surtout en comple´ment de la photome´trie en bandes larges,
ou` l’on observe le ciel aux travers de filtres, l’analyse des rayonnements s’appuie
e´galement sur un second type de mesures : la spectroscopie. Dans ce cas, la lumie`re
est toujours capte´e par un te´lescope, mais celle-ci est ensuite re-dirige´e vers un spec-
trographe. Ce dernier de´compose la lumie`re par l’interme´diaire de syste`mes com-
plexes structure´s autour de fentes, de prismes et/ou de re´seaux. La de´composition
s’effectue dans une gamme spe´cifique, plus ou moins large de longueurs d’onde.
Ainsi, UVES (Ultraviolet and Visual Echelle Spectrograph :Dekker et al. (2000)) ins-
talle´ sur l’UT2 du VLT, analyse le rayonnement dans la feneˆtre λ ∈ [0.3 : 1.1] µm.
Dans la feneˆtre du rayonnement visible, le spectrographe VIMOS (VIsible Multi-
Object Spectrograph : Balestra et al. (2010)) a scrute´ le champ de vue CDFS (Chan-
dra Deep Field South) et identifie´ des structures jusqu’a` des de´calages spectraux
allant jusqu’a` z ' 3 (e.g. Le Fe`vre et al., 2004, 2005). Le domaine de l’infrarouge
proche est e´galement de´compose´ par des installations au sol, on peut citer, par
exemple, le spectrographe CRIRES (CRyogenic high-resolution InfraRed Echelle
Spectrograph : Kaeufl et al. (2004)) mais e´galement SINFONI (Spectrograph for IN-
tegral Field Observations in the Near Infrared : Eisenhauer et al. (2003)), deux ins-
truments travaillant respectivement entre λ ∈ [1.0 : 5.0] µm et λ ∈ [1.1 : 2.5] µm.
Les spectrographes sont e´galement partie prenante des te´lescopes spatiaux. Les
phe´nome`nes d’absorption atmosphe´rique n’e´tant plus proble´matiques, l’e´tude du
domaine infrarouge peut eˆtre conduite sur des gammes plus larges. L’instrument
IRS (InfraRed Spectrograph : Houck et al. (2004)), embarque´ sur le te´lescope spatial
Spitzer, a scrute´ le ciel aux longueurs d’onde λ ∈ [5.2 : 38] µm.
1.3.3 Les diffe´rentes facettes d’une galaxie, voyage sur le
spectre e´lectromagne´tique
Les campagnes d’observation scrutent donc la vouˆte ce´leste aux travers de
diffe´rents filtres. Ces observations, effectue´es a` diffe´rentes longueurs d’onde re´ve`lent,
pour un meˆme objet, des facettes bien diffe´rentes. La figure 1.11 regroupe diffe´rentes
vues de la galaxie NGC 1512 aux travers des sept filtres chromatiques du te´lescope
spatial Hubble.
Les cartes re´ve`lent des composantes (e´toiles, gaz, poussie`res) et des proprie´te´s
physiques (aˆges des populations d’e´toiles, composition du milieu interstellaire, acti-
vite´ de formation stellaire) diffe´rentes. Chaque rayonnement constitue la signature
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Figure 1.11 – La galaxie NGC 1512 aux travers des diffe´rents filtre du te´lescope spatial
Hubble. Le domaine ultraviolet re´ve`le des re´gions de formation stellaire intense, trace´es par les
plus jeunes des e´toiles. L’infrarouge donne acce`s a` des populations d’e´toiles beaucoup plus aˆge´es
(cre´dit photos ESA/NASA).
d’un ou de plusieurs processus agissant au sein meˆme de la galaxie. Pour com-
prendre les liens entres les rayonnements e´mis par l’objet e´tudie´, et les proprie´te´s
physiques sous-jacentes, telles que la masse ou le taux de formation stellaire, il faut
se plonger au cœur d’une galaxie. Une telle structure galactique rayonne a` tous les
niveaux du spectre e´lectromagne´tique. Dans cette distribution spectrale d’e´nergie
(SED 12), l’e´mission stellaire occupe les domaines proche-ultraviolet (UV) et op-
tique (0.1−3µm). L’infrarouge (10−1000µm) regroupe, comme il sera aborde´ plus
en de´tails par la suite, les rayonnements ge´ne´re´s par la relaxation des populations
de poussie`res et de mole´cules carbone´es, forme´es au sein du milieu interstellaire
et pre´alablement chauffe´es par les e´toiles environnantes. Le spectre d’une galaxie
contient donc les signatures des processus lie´s a` la formation et l’e´volution des
populations stellaires, ainsi que celles de l’impact de ces me´canismes sur le milieu
interstellaire.
Tout l’art de l’analyse consiste donc a` de´composer cette distribution spectrale
d’e´nergie. Les prochaines sections abordent les proprie´te´s et les caracte´ristiques des
rayonnements e´mis par une galaxie. La description de la composante stellaire ouvre
ces descriptions (1.3.4,1.3.5). Puis, dans un second temps, les processus d’absorp-
tion, d’extinction et de re´-e´mission, associe´s aux absorbants pre´sents dans le milieu
interstellaire, seront de´crits (1.3.6).
12. De l’anglais : spectral energy distribution.
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1.3.4 Population stellaire, construction de spectres de synthe`se
Construction d’une population stellaire simple
L’une des me´thodes de de´composition, couramment utilise´e, s’appuie sur des
mode`les d’e´volution stellaire. Ces derniers, de´veloppe´s depuis les anne´es 1980 et
utilise´s pour les premie`res fois, notamment dans les travaux de Bruzual A. (1983),
Guiderdoni & Rocca-Volmerange (1987), traitent l’e´volution temporelle de la pro-
duction lumineuse en fonction de la longueur d’onde λ, d’e´toiles de masse et de
me´tallicite´ 13 donne´es. Depuis les premiers mode`les de Tinsley (1978), de nombreux
autres travaux ont e´te´ et sont toujours re´alise´s dans ce domaine (e.g. Bruzual A.
& Charlot, 1993; Bruzual & Charlot, 2003; Worthey, 1994; Maraston, 1998, 2005;
Maraston et al., 2009).
Les suivis d’e´volution d’e´toiles individuelles, produits par ces mode`les, sont
alors combine´s pour obtenir l’e´volution lumineuse d’une population stellaire totale
regroupant l’ensemble des e´toiles. La distribution en masse des e´toiles, au sein de
cette synthe`se de population, est dicte´e par la fonction de masse initiale (IMF 14)
φ(m)dm, qui distribue le nombre d’e´toiles, naissant avec une masse comprise entre
m et m+dm. Il existe actuellement dans la litte´rature plusieurs IMF. Nous citerons
par exemple Salpeter (1955), Scalo (1998), Kroupa (2001) ou Chabrier (2003). Une
population est donc forme´e d’un ensemble d’e´toiles, distribue´es sur l’ensemble du
domaine de masse et forme´es, par hypothe`se, au meˆme instant. L’e´volution, avec
le temps de la luminosite´ bolome´trique 15 de cette population, peut alors eˆtre tra-
duite en un spectre d’e´mission. Ce dernier, extrait pour un ensemble fixe´ de temps
d’e´volution (isochrone), trace l’e´volution de la re´partition de l’e´nergie lumineuse
produite par une population stellaire en fonction du temps.
Emission stellaire ultraviolette (UV) et proche-infrarouge (IR) d’une
population
La figure 1.12 pre´sente un ensemble de spectres de synthe`se, se´lectionne´s a`
diffe´rents aˆges, caracte´ristiques d’une population stellaire simple (Bruzual & Char-
13. La me´tallicite´ stellaire caracte´rise la fraction d’e´le´ments plus lourds que l’He´lium (He)
pre´sents au sein de l’e´toile.
14. De l’anglais : initial mass function.
15. On parle de luminosite´ bolome´trique, en opposition aux luminosite´s monochromatiques,
quand le rayonnement est inte´gre´ sur une tre`s large gamme spectrale. La puissance lumineuse
inte´gre´e dans la feneˆtre λ ∈ [10 − 1000] µm est qualifie´e de luminosite´ bolome´trique infrarouge
LIR.
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Figure 1.12 – Spectres synthe´tiques ca-
racte´ristiques d’une population stellaire de
me´tallicite´ solaire. Ces distributions d’e´nergies
sont donne´es pour diffe´rents aˆges (e´tiquete´s)
e´chelonne´s de 10−3 a` 13 milliards d’anne´es.
Elles sont e´tablies suivant une fonction
de masse initiale de Chabrier (2003). La
de´croissance au cours du temps de l’e´mission
ultraviolette est clairement visible. [figure ex-
traite de Bruzual & Charlot (2003)].
Figure 1.13 – Evolution des couleurs B−V ,
V −K et du rapport masse-luminosite´ pour une
population stellaire de me´tallicite´ solaire. Les
diffe´rentes courbes sont de´die´es aux diffe´rentes
fonctions de masse initiale (IMF) utilise´es :
Chabrier (2003) (trait plein), Kroupa (2001)
(points), Salpeter (1955) (pointille´s courts) et
enfin Scalo (1998) (pointille´s longs). [figure ex-
traite de Bruzual & Charlot (2003)].
lot, 2003). On remarque la pre´sence d’une forte e´mission ultraviolette dans les pre-
miers millions d’anne´es d’e´volution de la population. Les galaxies pre´sentant une
forte e´mission ultraviolette abritent donc des populations stellaires jeunes, nouvel-
lement forme´es. Le rayonnement ultraviolet, en l’absence de nouvelles formations
stellaires, s’estompe progressivement avec le temps. Les deux premie`res vignettes
de la figure 1.11, de´die´es a` l’e´mission ultraviolette de la galaxie NGC 1512, re´ve`lent
donc les zones ou` e´voluent des populations d’e´toiles jeunes.
L’e´mission ultraviolette d’une population d’e´toiles, forme´e a` un meˆme instant,
diminue donc avec le temps. En paralle`le, les spectres pre´sente´s en figure 1.12 in-
diquent que, certes l’e´mission infrarouge diminue e´galement, mais l’amplitude de
cette baisse est moindre. Ainsi, l’e´mission infrarouge (IR) domine la production
d’e´nergie d’une population stellaire vieillissante.
La figure 1.13 pre´sente, entre autre, les e´volutions au cours du temps des cou-
leurs B−V et V −K. L’e´volution de ces couleurs confirme ce changement de com-
portement. La couleur B−V allant croissante avec le temps indique que l’e´cart entre
27
1. La prise de conscience d’un Univers en e´volution
les e´missions, aux travers des filtres bleu (B) et visible (V ), croˆıt en faveur de la
bande visible. L’e´volution au cours du temps de la couleur B−V de´montre donc le
rougissement, avec le temps, d’une population stellaire simple. Les trois dernie`res
vignettes de la figure 1.11 pre´sentent l’e´mission proche infrarouge de la galaxie
NGC 1512. Cette e´mission trace donc les re´gions au cœur desquelles sont pre´sentes
des populations stellaires aˆge´es. On constate que, contrairement aux e´toiles jeunes,
trace´es par l’UV, et forme´es aux exte´rieurs des bras spiraux de cette galaxie, les
vieilles e´toiles sont regroupe´es au centre, formant une structure d’aspect sphe´ro¨ıdal.
Effets de la fonction de masse initiale (IMF) sur une population simple
En figure 1.13, est e´galement trace´e l’e´volution avec le temps du rapport masse-
luminosite´, pour une population stellaire simple de me´tallicite´ solaire. Les diffe´rentes
courbes repre´sentent diffe´rentes fonctions de masse initiale (IMF) : Chabrier (2003)
(trait plein), Kroupa (2001) (points), Salpeter (1955) (pointille´s courts) et enfin
Scalo (1998) (pointille´s longs). La variation d’IMF n’influence que tre`s peu les cou-
leurs, mais entraˆıne un de´calage syste´matique dans le rapport masse-luminosite´.
Les e´toiles massives, dominant la production lumineuse (Salaris & Cassisi, 2005),
plus la fonction de masse initiale favorise cette classe (top-heavy IMF), plus le
rapport masse-luminosite´ diminue. Le phe´nome`ne est parfaitement lisible entre les
IMF de Chabrier (2003) (trait plein) et Salpeter (1955) (pointille´s courts), la frac-
tion d’e´toiles massives e´tant plus accentue´e dans la premie`re que dans la seconde.
Pour une meˆme production d’e´nergie lumineuse, la masse totale d’une population
stellaire suivant une IMF de Chabrier (2003) sera plus faible que celle issue d’une
IMF de Salpeter (1955). Le choix de la fonction de masse initiale joue donc un
roˆle de´terminant dans l’interpre´tation des spectres d’une galaxie et l’extraction des
proprie´te´s physiques sous-jacentes telles que la masse stellaire.
1.3.5 Spectre stellaire complet, signature de l’histoire de for-
mation des e´toiles.
Au sein d’une galaxie, les e´pisodes de formation stellaire sont re´partis dans le
temps. Chacun de ces e´ve`nements donne naissance a` une population stellaire dont la
masse des e´toiles est re´partie selon l’IMF. La distribution spectrale d’e´nergie d’une
galaxie est compose´e de l’inte´gralite´ du rayonnement, provenant de l’ensemble des
populations stellaires forme´es au cours du temps. Par l’interme´diaire des mode`les
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de population simple, il est possible de de´duire l’histoire de formation stellaire d’une
galaxie. En combinant line´airement les productions lumineuses Siλ(λ) d’un ensemble
de populations stellaires simples, normalise´es pour une masse solaire et ponde´re´es
par un taux de formation (SFR), e´voluant en fonction du temps (Ψ(t) : [M/an] 16),
il est possible de construire une distribution spectrale d’e´nergie re´sultant d’une
histoire de formation stellaire donne´e :
F totλ (λ, t) =
∫ t
0
Ψ(t− ti)Siλ(λ, t− ti)dt (1.7)
A partir de ce type de combinaisons (Bruzual & Charlot, 2003), base´es sur
des spectres de populations simples d’aˆge et de me´tallicite´ diffe´rents, il est donc
possible de construire le spectre stellaire d’une galaxie suivant une histoire de for-
mation stellaire quelconque. Re´ciproquement, connaissant le spectre stellaire d’une
galaxie et via la comparaison avec une multitude de spectres simples, couple´s avec
des histoires de formation stellaire diffe´rentes, les mode`les de population stellaire
permettent d’extraire du spectre observe´ les proprie´te´s de la galaxie.
La figure 1.14 pre´sente une comparaison entre le spectre observe´ (Mannucci
et al., 2001) d’une galaxie elliptique et le meilleur ajustement obtenu a` partir du
mode`le Bruzual A. & Charlot (1993). On constate un tre`s bon accord entre les
deux distributions spectrales. De cet ajustement est de´duit un certain nombre de
parame`tres intrinse`ques a` la galaxie tels que son histoire de formation stellaire,
la me´tallicite´ des populations d’e´toiles qu’elle abrite, leurs aˆges, mais e´galement
la masse totale contenue dans ces e´toiles. Il est important de garder a` l’esprit
que le jeu de parame`tres de´duit de ces ajustements n’est pas unique. Il existe des
de´ge´ne´rescences entre plusieurs de ces quantite´s. Par exemple, une meˆme luminosite´
dans l’infrarouge proche peut eˆtre explique´e soit par une forte me´tallicite´ soit par
une population stellaire plus aˆge´e. Ainsi, le fait de favoriser la voie de la me´tallicite´,
au de´triment d’une masse supe´rieure d’e´toiles vieilles, peut conduire a` sous-estimer
fortement la masse totale d’une galaxie de luminosite´ infrarouge donne´e.
16. L’e´volution du taux de formation stellaire Ψ(t) est ge´ne´ralement mode´lise´e par une
de´croissance exponentielle
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Figure 1.14 – Comparaison entre le spectre observe´ d’une galaxie elliptique (trait e´pais) et
le meilleur ajustement (trait fin) re´alise´ a` partir du mode`le de population stellaire propose´ par
Bruzual A. & Charlot (1993). L’accord entre observation et mode`le est excellent. [figure extraite
de Mannucci et al. (2001)]
1.3.6 Extinction et e´mission infrarouge
Les diffe´rentes combinaisons de populations stellaires simples permettent de
composer le spectre stellaire complet d’une galaxie, suivant une succession d’e´pisodes
de formation. Mais, comme brie`vement pre´sente´ pre´ce´demment, le rayonnement
d’une galaxie s’e´tend bien au dela` de la gamme UV/optique, occupe´e par l’e´mission
des e´toiles. Une galaxie, en plus des e´toiles, est compose´e de gaz a` partir duquel
seront forme´es les prochaines ge´ne´rations d’e´toiles, mais e´galement de poussie`res
construites par l’agglome´ration de mole´cules carbone´es produites dans les phases
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finales des processus d’e´volution des e´toiles.
Figure 1.15 – Courbe d’extinction
moyenne produite par le mode`le DUSTEM
(Compie`gne et al., 2008). Les diffe´rentes
courbes repre´sentent l’impact des diffe´rentes
populations de grains (VSG, BG) et des
mole´cules aromatiques constitue´es de carbones
hydroge´ne´s (PAH). Les points d’observations
sont issus des mesures effectue´es par Savage &
Mathis (1979). [figure extraite de Compie`gne
et al. (2008)].
Figure 1.16 – Spectre d’e´mission infra-
rouge moyen produit par le mode`le DUSTEM
(Compie`gne et al., 2008) et de´compose´ selon les
diffe´rentes populations de grains (VSG, BG) et
les mole´cules aromatiques constitue´es de car-
bones hydroge´ne´s (PAH). La distribution spec-
trale est compare´e a` un jeu d’observations (e.g.
Giard et al., 1994; Boulanger et al., 1996; Fla-
gey et al., 2006). [figure extraite de Compie`gne
et al. (2008)].
La capacite´ d’un mate´riau a` absorber du rayonnement de´pend essentiellement
de sa taille (e.g. Mathis et al., 1977; Desert et al., 1990; Weingartner & Draine,
2001). Les dimensions caracte´ristiques des grains et autres poussie`res, e´voluant dans
le milieu interstellaire, occupent une gamme allant de quelques fractions (10−2) de
microns pour les tre`s petits grains (VSG 17) a` quelques millime`tres pour les plus
gros d’entre eux (BG 18). La section efficace d’absorption des plus petits grains cor-
respond donc a` la gamme UV. Ces mate´riaux carbone´s, distribue´s dans les nuages
mole´culaires et les cocons de formation stellaire, absorbent donc le rayonnement
UV produit par les e´toiles jeunes, ils s’e´chauffent. Le facteur d’extinction traduit
la fraction d’e´nergie absorbe´e par ces populations de poussie`re. Il de´pend de la
longueur d’onde. Son e´volution peut eˆtre mesure´e relativement facilement. La tech-
nique la plus simple consiste a` observer deux objets, aux proprie´te´s radiatives tre`s
proches l’un vis-a`-vis de l’autre (ge´ne´ralement des e´toiles de meˆme type spectral).
Le premier de ces objets e´tant observe´ au travers d’une structure contenant des ab-
sorbants (grains et poussie`res), l’observation du second s’effectue suivant une ligne
de vise´e de´pourvue, le plus possible, d’atte´nuation. Ce type d’observations peut
17. Acronyme issu de l’anglais : Very Small Grains.
18. Acronyme issu de l’anglais : Big Grains.
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alors eˆtre analyse´ par l’interme´diaire de mode`les reproduisant le comportement de
ces mate´riaux.
Depuis les premie`res hypothe`ses sur la composition de ces absorbants (Mathis
et al., 1977), de nombreux mode`les se sont de´veloppe´s autour de cette the´matique
(e.g. Desert et al., 1990; Draine & Li, 2001; Draine, 2004; Compie`gne et al., 2008,
2011). La figure 1.15 pre´sente la courbe d’extinction moyenne de notre Galaxie dans
le domaine UV-visible mesure´e par Savage & Mathis (1979). Cette dernie`re est com-
pare´e et de´compose´e via les pre´dictions the´oriques extraites du mode`le DUSTEM
(Compie`gne et al., 2008). Les effets de l’extinction au sein d’une galaxie de´pendent,
bien e´videmment, de la nature des absorbants mais e´galement de leur re´partition et
de leur quantite´. Ces deux derniers aspects peuvent varier significativement d’une
galaxie a` l’autre et sont regroupe´s sous le terme de profondeur optique. Plus celle-ci
est e´leve´e, plus la densite´ des absorbants ge´ne`rera une forte extinction.
L’absorption du rayonnement UV ge´ne`re une hausse de la tempe´rature des
grains de poussie`res. La relaxation s’effectue alors par la production d’un rayonne-
ment infrarouge dans la gamme λ ∈ [10 − 500] µm. Le spectre d’e´mission est tre`s
spe´cifique, un exemple est donne´ en figure 1.16. On distingue dans cette distribution
d’e´nergie plusieurs pics d’e´missions. Ils sont caracte´ristiques des mole´cules aroma-
tiques compose´es de carbone et d’hydroge`ne (PAH). La gamme de l’infrarouge
lointain est occupe´e par le spectre des gros grains (BG). Ces derniers, de part leurs
tailles, sont en e´quilibre thermique avec le rayonnement des e´toiles. Leurs e´missions
(' 1− 10µm) s’apparentent donc a` celle d’un corps noir (ou gris). A contrario, les
tre`s petits grains (VSG) et les PAH sont chauffe´s de fac¸on stochastique. Leurs
relaxations s’effectuent donc au travers de raies d’e´mission spe´cifique distribue´es
dans la gamme de longueurs d’onde interme´diaires, 10− 100µm.
Le spectre d’e´mission pre´sente´ en figure 1.16 est compare´ a` un jeu d’observations
(e.g. Giard et al., 1994; Boulanger et al., 1996; Flagey et al., 2006). La possibilite´
de moduler la composition de la poussie`re (absorbants) permet d’ajuster au mieux
les observables et renseigne sur les proprie´te´s du milieu interstellaire.
1.3.7 Construire et analyser le spectre complet
Ajustement des mode`les sur les observations
Les mode`les de synthe`se de population stellaire permettent donc de relier l’e´mission
a` l’histoire de formation et aux proprie´te´s des populations d’e´toiles. L’analyse du
domaine infrarouge, par l’interme´diaire de mode`les, permet de contraindre et de
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(a) (b)
Figure 1.17 – Ajustement de distributions spectrales d’e´nergie couvrant une large gamme de
longueurs d’onde, avec un jeu de points d’observations (carre´s), pour deux galaxies (NGC6240
(a) et Arp220 (b)). [figures extraites de Groves et al. (2008).]
quantifier l’e´nergie absorbe´e par les poussie`res, e´nergie qui sera re´-e´mise dans le
domaine infrarouge. L’association des mode´lisations dans ces deux domaines du
spectre, UV-visible et infrarouge lointain, permet de construire des spectres de
synthe`se couvrant une large gamme de longueurs d’onde et de les ajuster aux ob-
servations.
La figure 1.17 pre´sente deux ajustements d’observations, par des distributions
spectrales d’e´nergie issues de mode`les (Groves et al., 2008). Les donne´es sont ob-
tenues au travers d’une multitude de filtres couvrant un large domaine spectral,
du visible (λ ' 1µm) au millime´trique (λ ≥ 1000µm). Les parame`tres extraits du
meilleur ajustement, pour chacune des deux galaxies (NGC6240 1.17(a) et Arp220
1.17(b)), renseignent sur le taux de formation stellaire instantane´, sur l’extinction
moyenne voir sur la me´tallicite´ moyenne des e´toiles peuplant la galaxie.
La mesure du de´calage spectral (redshift photome´trique)
Au cœur d’une galaxie, dans son re´fe´rentiel, l’e´mission stellaire occupe la gamme
de l’UV/visible alors que les processus de re´-e´mission par les poussie`res ge´ne`rent
l’e´mission d’un rayonnement dans le domaine infrarouge. Les galaxies que l’on
observe sont distantes et subissent les effets de l’expansion de notre Univers (voir
2.1.2). Ce processus qui e´tend continuellement la trame cosmique influence e´galement
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le rayonnement. Une radiation d’une longueur d’onde λem e´mise par une structure
a` une distance donne´e Dl(z), subit cette expansion et sera par conse´quent observe´e
a` une longueur d’onde λobs plus grande (vers le rouge). La mesure du de´calage
spectral (redshift : z) entre e´mission et observation :
1 + z = λobs
λem
(1.8)
dans le cadre d’un mode`le cosmologique donne´, permet une mesure de la distance
qui se´pare la source du rayonnement et l’observateur (voir 2.1.2, Eqs. 2.6, 2.7).
Dans ce contexte, lorsque l’on parle de rayonnement visible ou infrarouge, le
re´fe´rentiel conside´re´ est toujours celui de la galaxie (rest-frame). Les mode`les de po-
pulation stellaire traitant le domaine visible ainsi que ceux de´die´s au rayonnement
infrarouge sont, bien-entendu, uniquement valables dans le re´fe´rentiel de produc-
tion du rayonnement, celui de la galaxie. Malgre´ cela, ils sont d’une grande utilite´
dans les me´thodes de mesure du de´calage vers le rouge, dites photome´triques. En
effet, l’expansion affectant l’inte´gralite´ du rayonnement e´mis par une galaxie, les
raies caracte´ristiques (Hα, PAH) ou les comportements globaux (pic d’e´mission des
gros grains) sont toujours pre´sents, mais de´cale´s.
Les effets de l’expansion sur le rayonnement des objets lointains font que le
spectre d’une galaxie e´voluant a` des de´calages spectraux de l’ordre z = (2 − 3),
observe´e dans le domaine proche infrarouge (λ ∈ [1 − 10µm]), re´ve`lera le rayon-
nement proche-UV/visible e´mis par les e´toiles jeunes dans son re´fe´rentiel et non
le rayonnement des populations plus aˆge´es rayonnant naturellement dans ce do-
maine. Les me´thodes utilise´es pour prendre en compte le de´calage du spectre dans
les observation sont appele´es correction-K.
Conside´rons alors un ensemble de mesures photome´triques re´alise´es a` diffe´rentes
longueurs d’onde. Ces mesures, comme les pre´sentent la figure 1.18, sont autant
de points de re´fe´rence sondant des re´gions diffe´rentes du spectre, en fonction du
de´calage spectral. Le meilleur ajustement de ces points photome´triques par un
spectre de re´fe´rence, via des algorithmes de´die´s, permet de de´duire le de´calage spec-
tral (z). Dans la litte´rature, plusieurs travaux sont de´die´s a` ce type de me´thodes,
on peut citer par exemple : LePhare-(Arnouts et al., 2002; Ilbert et al., 2006),
Hyperz-(Bolzonella et al., 2000), PEGASE-(Fioc & Rocca-Volmerange, 1997). Une
comparaison de ces diffe´rents codes est effectue´e par Hildebrandt et al. (2010). Ces
algorithmes utilisent des distributions spectrales d’e´nergie de re´fe´rence diffe´rentes
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Figure 1.18 – Spectres de re´fe´rence
d’une galaxie elliptique observe´e a` diffe´rents
de´calages spectraux (z = 0, 0.4, 0.7). Les
bandes passantes des filtres standards sont
ajoute´es. On constate qu’en fonction du
de´calage spectral, les mesures photome´triques
sonderont des re´gions diffe´rentes du spectre. [fi-
gure extraite de Padmanabhan et al. (2007)].
Figure 1.19 – Comparaison entre redshifts
photome´triques et redshifts spectroscopiques.
η indique la fraction d’objets dont l’estima-
tion photome´trique s’e´carte a` plus de 15%
de la mesure spectroscopique. Les diffe´rents
points (couleurs) correspondent a` diffe´rents re-
leve´s spectroscopiques. [figure extraite de Il-
bert et al. (2013)].
ainsi que des mode`les de population stellaire varie´s, Coleman et al. (1980); Ma-
raston (1998); Bruzual & Charlot (2003); Polletta et al. (2007); Onodera et al.
(2012). Ils doivent e´galement prendre en compte l’atte´nuation du flux produit par
l’extinction Calzetti et al. (2000); Fontana et al. (2006).
Ces me´thodes photome´triques d’estimation du redshift doivent eˆtre teste´es et
e´prouve´es par comparaison avec des redshifts dits spectroscopiques, issus d’une
analyse du spectre de la galaxie obtenu via un spectrographe. L’approche spec-
trome´trique reste, malgre´ les dernie`res avance´es technologiques, plus complexe et
plus longue a` re´aliser, meˆme si elle demeure plus pre´cise dans la mesure. Cette
plus grande pre´cision est utilise´e pour valider les algorithmes (Arnouts et al., 1999,
2002) destine´s aux mesures de redshifts photome´triques. La figure 1.19 pre´sente
une comparaison entre redshifts photome´triques et redshifts spectroscopiques. La
diagonale marque la relation zphoto = zspectro. Les deux lignes pointille´es indiquent
une de´viation a` plus de 15%. On constate que la fraction d’objets pre´sentant un
e´cart supe´rieur a` ce seuil est relativement faible η ' 2%, prouvant que les me´thodes
photome´triques, en plus d’eˆtre applicables plus rapidement que les me´thodes spec-
troscopiques, sont e´galement fiables (a` 0.01 pre`s). La capacite´ d’un algorithme
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photome´trique a` identifier avec pre´cision le de´calage spectrale de´pend, bien en-
tendu, du nombre de mesures photome´triques disponibles, de leur re´partition sur
la gamme de longueurs d’onde et de l’intensite´ du rayonnement rec¸u (voir Ilbert
et al. (2006) Fig. 7). Ainsi, pour obtenir une estimation propre du redshift par une
me´thode photome´trique, il faut regrouper un grand nombres de mesures compa-
tibles entre elles. L’acquisition et le traitement de ces donne´es prend ge´ne´ralement
beaucoup de temps.
La mesure de la masse stellaire
L’intensite´ du rayonnement de´crit dans les mode`les de populations stellaires
(e.g. Bruzual & Charlot, 2003) est ge´ne´ralement normalise´e pour une masse stel-
laire donne´e ou une luminosite´ donne´e. L’ajustement de l’amplitude de ce spectre
de synthe`se au flux intrinse`que de la source (de´duit du flux observe´ et de l’esti-
mation de distance 19) permet, sous l’hypothe`se d’une fonction de masse initiale
donne´e, de de´duire la masse stellaire abrite´e par la galaxie e´tudie´e. Comme pour
la mesure photome´trique du de´calage spectral, des algorithmes ajustant des distri-
butions spectrales standards aux points de mesure photome´triques sont sollicite´s.
Comme pre´ce´demment, on peut citer les exemples suivant : LePhare-(Arnouts et al.,
2002; Ilbert et al., 2006) ou PEGASE-Fioc & Rocca-Volmerange (1997). Selon les
fonctions de masse initiale, les mode`les de populations stellaires utilise´s, les es-
timations de masse d’e´toiles peuvent varier de pre`s de 40% (voir Walcher et al.
(2011)).
Luminosite´s et taux moyens de formation stellaire
L’analyse de l’e´volution du rayonnement e´mis par les populations stellaires de
synthe`se et de leurs combinaisons en populations complexes permet, au dela` de
l’extraction des proprie´te´s intrinse`ques de la galaxie, de construire des relations
moyennes entre taux de formation stellaire et luminosite´. Ces relations moyennes
sont utilise´es, afin de de´duire d’une observation effectue´e dans une gamme de lon-
gueur d’onde re´duite a` l’UV ou au proche infrarouge par exemple, une mesure du
taux de formation stellaire moyen. Les deux prochaines sections sont de´die´es a` ce
type de relations, pour la gamme UV puis IR.
Le traceur UV
19. Distances et de´calages spectraux (z) sont relie´s par le mode`le cosmologique.
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Comme aborde´ pre´ce´demment, les jeunes e´toiles e´mettent dans le domaine de
l’ultraviolet. Ces e´toiles rayonnent d’autant plus qu’elles sont massives, en revanche
elle vivent d’autant moins longtemps. La courte vie de ce type d’e´toiles (> 5M :<
108 ans), couple´e a` leur forte e´mission UV, conduit donc a` une mesure du temps
e´coule´ depuis le dernier e´pisode de formation stellaire et donc, a` une estimation du
taux de formation stellaire actuel.
Dans le re´fe´rentiel de la galaxie, le domaine de longueur d’onde λ ∈ [0.15 −
0.28] µm est optimal pour effectuer cette mesure. Cette feneˆtre se focalise sur
l’e´mission des e´toiles jeunes, nouvellement forme´es, tout en minimisant la conta-
mination par l’e´mission des populations stellaires plus aˆge´es (Kennicutt, 1998a).
Un certain nombre d’e´talonnage de ces relations entre l’e´mission UV et le taux de
formation stellaire a` e´te´ re´alise´ (e.g. Buat et al., 1989; Deharveng et al., 1994; Co-
wie et al., 1997; Madau et al., 1998). Les mesures extraites de ce type de relations
peuvent, en fonction des auteurs, varier significativement (' 30%). Ces e´carts sont
principalement lie´s aux diffe´rences entre les mode`les de population, les fonctions
de masse initiales et les hypothe`ses de temps caracte´ristiques de formation stellaire
utilise´s. On donne pour exemple la relation suivante. Issue des travaux de Madau
et al. (1998), elle est construite sous l’hypothe`se d’une fonction de masse initiale
de Salpeter (1955) distribuant les e´toiles entre 0.1 et 100 M :
SFR(M/an) = 1.4× 10−28Lν [erg/s/Hz] (1.9)
Meˆme si cette approche, tirant partie de la courte vie des e´toiles massives, permet
une mesure du taux de formation stellaire dans les galaxies qui forment re´gulie`rement
des e´toiles, cette technique pre´sente e´galement certains proble`mes lie´s en grande
majorite´ a` l’extinction pre´sente dans la galaxie (Calzetti et al., 1994, 2000). En
effet, une partie du rayonnement e´tant absorbe´, le flux UV quittant la structure
est infe´rieur a` celui re´ellement produit et, sans la prise en compte de ces pertes, le
taux de formation stellaire est sous-estime´ si le seul le flux UV est prois en compte
dans l’estimation.
Le traceur IR
Alors que le traceur UV s’appuie sur l’e´mission en provenance directe des e´toiles,
le traceur IR tire partie des processus d’absorption et de re´-e´mission lie´s aux
poussie`res. Ces dernie`res, e´tant en e´quilibre thermique avec le rayonnement des
e´toiles, produisent lors de leur relaxation un rayonnement infrarouge proportionnel
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a` l’intensite´ du chauffage qu’elles subissent. Ainsi l’intensite´ de ce rayonnement
infrarouge est donc en lien e´troit avec l’activite´ de formation stellaire effective dans
la galaxie.
Comme mentionne´ pre´ce´demment, les campagnes d’observations dans le do-
maine infrarouge mene´es par les te´lescopes spatiaux, Spitzer et plus re´cemment
Herschel, ont confirme´ l’importance des phe´nome`nes d’absorption/re´-e´mission dans
les galaxies. Les mesures effectue´es par ces instruments (e.g. Choi et al., 2006;
Domı´nguez Sa´nchez et al., 2012) ont corrobore´ et affine´ les re´sultats des travaux
pre´ce´demment re´alise´s (e.g. Lehnert & Heckman, 1996; Meurer et al., 1997; Ken-
nicutt, 1998b) autour des e´talonnages entre luminosite´ bolome´trique infrarouge
(LIR : λ ∈ (8 − 1000µm)) et taux de formation stellaire. L’une des relations les
plus couramment utilise´es est extraite des travaux de Kennicutt (1998b,a) :
SFR(M/an) = 4.5× 10−44LIR(8−1000µm) [erg/s]
= 1.7× 10−10LIR(8−1000µm) [L]
(1.10)
Cette relation s’appuie sur une distribution de masse initiale de Salpeter (1955),
distribuant les e´toiles entre 0.1 et 100 M. Contrairement au traceur UV (Eq. 1.9),
utilisant une luminosite´ monochromatique Lν(λ), cible´e dans une gamme de lon-
gueur d’onde donne´e, le traceur IR s’articule autour d’une luminosite´ bolome´trique,
inte´grant le rayonnement entre deux bornes pre´de´finies : 8 − 1000µm. De ce fait,
l’estimation du taux de formation stellaire par le traceur infrarouge ne s’effectue, la
plupart du temps, qu’apre`s une mode´lisation du spectre infrarouge complet, entre
ces limites (voir Fig. 1.16 droite).
La relation 1.10 est construite a` l’origine pour de´crire les populations actives de
galaxies, formant des e´toiles a` des rythmes tre`s e´leve´s. Dans le cadre de galaxies
plus calmes, he´bergeant des populations stellaires plus aˆge´es qui participent elles
aussi au chauffage des poussie`res et des grains, le coefficient de conversion se voit
sous-estime´. Les travaux de Buat & Xu (1996) indiquent en effet une conversion
plus forte :
SFR(M/an) = 8.0× 10−44LIR(8−1000µm) [erg/s]
= 3.1× 10−10LIR(8−1000µm) [L]
(1.11)
Autres traceurs
Les estimations pre´ce´dentes du taux de formation stellaire (SFR) s’appuient sur
deux gammes diffe´rentes de longueurs d’onde. Le traceur UV se focalise sur la for-
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mation des jeunes e´toiles et leur intense e´mission UV. Le traceur infrarouge utilise
les processus d’absorption/re´-e´mission par les absorbants pre´sents dans le milieu
pour extraire une estimation de ce taux de formation stellaire. La multiplication
des programmes d’observation augmentant la couverture en longueurs d’onde, il est
actuellement possible de tirer profit de ces deux feneˆtres ouvertes sur la formation
stellaire. Ainsi, Papovich et al. (2007) et Santini et al. (2009) regroupent dans une
meˆme relation, les luminosite´s UV et IR :
SFR(M/an) = 1.8× 10−10
[
2.2
(
1.5L0.27µm + LIR(8−1000µm)
)]
[L] (1.12)
En comple´ment des deux traceurs lie´s aux e´missions UV et IR, les mode`les de
populations stellaires permettent de relier le taux de formation stellaire a` des rayon-
nements spe´cifiques. L’un des plus utilise´s s’appuie sur la physique de l’hydroge`ne,
e´le´ment le plus abondant. L’hydroge`ne, ionise´ par le champ de rayonnement des
e´toiles tre`s massives > 5M ayant une dure´e de vie courte (< 20 millions d’anne´es),
e´met un rayonnement (Hα) centre´ a` 0.12 µm. Ce rayonnement est donc un traceur
de l’activite´ re´cente de formation stellaire. Dans ce cas, la relation majoritairement
utilise´e est extraite des travaux de Kennicutt et al. (1994) et Madau et al. (1998) :
SFR(M/an) = 7.2× 10−42LHα [erg/s] (1.13)
ici, les effets lie´s a` l’extinction jouent un roˆle important et doivent eˆtre pris en
compte (Calzetti et al., 1994, 2000). De nombreuses e´tudes s’efforcent de contraindre
les relations liant les diffe´rentes luminosite´s explicite´es pre´ce´demment (e.g. Kewley
et al., 2002; Lee et al., 2009; Buat et al., 2010; Domı´nguez Sa´nchez et al., 2012).
Ainsi, il est possible d’affiner les mesures du taux de formation stellaire par la
combinaison de l’ensemble de ces traceurs.
1.4 Les traces d’une e´volution
Les te´lescopes et les instruments qui leurs sont associe´s sondent la vouˆte ce´leste
dans une grande plage de longueurs d’onde. L’aspect d’un meˆme objet change au
travers de ces diffe´rents rayonnements (voir Fig. 1.11). Plus globalement, le spectre
complet d’une galaxie peut fortement varier d’un objet a` l’autre. Ces changements
sont intimement lie´s aux processus de formation stellaire, d’alimentation en gaz ou
encore d’enrichissement en me´taux du gaz, etc., agissant au cœur de la structure
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Figure 1.20 – La galaxie elliptique M49. Figure 1.21 – La galaxie spirale barre´e
NGC 1365.
et dans son environnement proche.
Au cours de la vie d’une galaxie, ces me´canismes s’initient, se de´roulent et
s’estompent. Les signatures de l’e´volution de l’activite´ de ces processus, inscrites
dans le rayonnement de la galaxie, changent donc au cours du temps. L’analyse,
par les outils pre´ce´demment de´crits (spectre de synthe`se etc.), permet de relier
les variations de morphologies (Sect. 1.4.1), de couleurs (Sect. 1.4.2), d’e´missions
stellaire et infrarouge aux diffe´rentes e´tapes d’e´volution d’une galaxie, le tout dans
un sce´nario cohe´rent fortement de´pendant de l’environnement (Sect. 1.4.3).
1.4.1 Morphologies
Le classement morphologique d’Edwin Hubble
Le premier crite`re, facilement identifiable, concernant une galaxie n’est autre
que sa morphologie. Meˆme si, nous venons de le voir, l’aspect peut sensiblement
varier en fonction de la longueur d’onde d’observation, il est possible d’extraire, le
plus souvent, une morphologie globale.
La premie`re analyse et le premier classement morphologique des diffe´rents types
de galaxies a` e´te´ amorce´ par les travaux d’Edwin Hubble (1926). Dans cette clas-
sification, on reconnaˆıt deux grandes sections :
– Les galaxies dites elliptiques (E), pre´sentant une distribution homoge`ne du
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flux lumineux associe´e a` une morphologie e´ponyme en ellipse. Les re´fe´rences
de Messier M49, M59, M60 et M87 sont des exemples pour ce type de galaxies
(Fig. 1.20).
– Les galaxies a` disque, pre´sentant des structures spirales (S), dans lesquelles se
forment les e´toiles. Ce sont les populations d’e´toiles jeunes, forme´es au pas-
sage des ondes de densite´ progressant dans le disque qui sont a` l’origine de ces
formes si particulie`res. Ces galaxies posse`dent en leur centre un bulbe, struc-
ture diffuse plus ou moins sphe´rique, de taille variable et pre´sentant une dis-
tribution du flux lumineux tre`s proche des galaxies elliptiques pre´ce´demment
de´crites. Les objets de Messier M74, M81 et M101 sont des exemples de ga-
laxies spirales classiques. Dans cette famille de galaxies, on distingue une
seconde classe d’objets dite spirale barre´e (SB). Ces structures pre´sentent,
comme leur nom l’indique, une barre centrale a` partir de laquelle naissent les
bras spiraux. La re´fe´rence du New General Catalog NGC 1365 est un exemple
de ce type de morphologie, elle est pre´sente´e en figure 1.21.
Ces deux grandes classes de morphologie sont ensuite sub-divise´es en un certain
nombre de sous-domaines traduisant des proprie´te´s plus fines telles que la mesure de
l’ellipticite´ du profil lumineux pour les galaxies elliptiques, le nombre et le caracte`re
plus ou moins marque´ des bras spiraux ainsi que l’importance du bulbe central pour
les galaxies spirales.
En comple´ment des deux grandes classes de structures (E et S), il est e´galement
courant de de´finir un type morphologique interme´diaire, dit de galaxies lenticu-
laires (S0). Ces galaxies se composent, a` la manie`re des galaxies elliptiques, d’un
bulbe central dominant le flux lumineux. S’ajoute a` ce noyau central une structure
e´tendue en forme de disque. Mais, a` la diffe´rence des galaxies spirales standards,
le disque des galaxies lenticulaires ne pre´sente pas de bras spiraux et ne forme pas
d’e´toiles nouvelles en quantite´ suffisante pour que leur luminosite´ rendent visible
cette composante de disque. Ce type interme´diaire, postule´ en l’absence d’obser-
vation par Edwin Hubble, a e´te´ identifie´ par la suite. Il marque historiquement,
dans le diagramme pre´sente´ en Fig. 1.22, la se´paration entre galaxies elliptiques et
spirales.
Pour finir ce classement morphologique, il faut citer les galaxies dites irre´gulie`res
qui ne peuvent eˆtre classe´es dans les trois types pre´ce´dents. Ces structures, aux
profils asyme´triques, ne pre´sentent ni bulbe central ni structure spirale re´ellement
de´finis.
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Figure 1.22 – Diagramme repre´sentant la se´quence d’e´volution telle que pre´sente´e par Hubble
(1926).
La progression historique
Historiquement, Edwin Hubble fait progresser son classement morphologique
sous l’hypothe`se d’une e´volution s’initiant par les galaxies elliptiques, qu’il conside´rait
comme peu e´volue´es dans leur structure dynamique, pour aboutir aux galaxies
spirales dont les bras spiraux semblaient, sous son regard, l’aboutissement d’une
e´volution complexe. Cette e´volution morphologique historique a marque´ la termi-
nologie de l’astrophysique extragalactique. On parle aujourd’hui encore de galaxies
early-type 20 pour les galaxies elliptiques et de late-type 21 pour les galaxies spirales.
Depuis Edwin Hubble, notre vision des processus d’e´volution affectant les ga-
laxies, a bien change´. Le mode`le actuel, tisse´ depuis une quinzaine d’anne´es, ren-
verse totalement l’e´volution pre´sente´e dans le ce´le`bre diagramme (Fig. 1.22). Les
observations et les analyses re´alise´es depuis re´ve`lent en effets plusieurs faits bous-
culant la vision historique.
1.4.2 Couleurs et se´quences
Les se´quences rouge et bleue
Au de´but des anne´es 2000, une analyse en couleur a e´te´ couple´e a` l’e´volution
en morphologie. Une couleur est construite par la diffe´rence entre deux mesures
photome´triques re´alise´es a` deux longueurs d’onde diffe´rentes. Avec l’arrive´e des
20. De l’anglais : type pre´coce.
21. De l’anglais : type tardif.
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grands releve´s, la statistique devient suffisamment importante pour de´gager des
tendances fortes dans les proprie´te´s lumineuses et plus particulie`rement graˆce aux
couleurs.
Figure 1.23 – Diagramme
couleur-magnitude extrait de Baldry
et al. (2004a). L’axe des ordonne´es
trace la couleur u − r dans le
re´fe´rentiel de la galaxie (rest-frame).
Plus celle ci est e´leve´e, plus l’objet
est rouge, la bande photome´trique
rouge prenant le pas sur la bande
UV. L’abscisse indique la ma-
gnitude absolue (Mr) en bande
photome´trique rouge. Plus celle-ci
diminue (−23 ← −17), plus l’objet
est brillant. L’e´mergence d’une
bimodalite´ est clairement visible :
deux populations, l’une rouge,
l’autre plus bleue apparaissent. Les
deux centro¨ıdes de ces distributions
semblent se´pare´s par une masse
caracte´ristique proche de 1010M.
L’une des e´tudes cle´s de ce domaine a` e´te´ re´alise´e par Baldry et al. (2004a,b).
Les observations, mene´es essentiellement dans le cadre du programme SDSS, s’ap-
puient sur 69 726 galaxies dont la photome´trie a e´te´ mesure´e dans les cinq bandes
larges u,g,r,i,z de l’instrument, centre´es respectivement du proche UV au proche
infrarouge λ0 =355, 467, 616, 747, and 892 nm. A ces releve´s photome´triques
s’ajoute la mesure spectroscopique du redshift (z) permettant ainsi une mesure de
distance (voir 2.1.2) et donc de magnitude absolue, donnant ainsi la luminosite´
intrinse`que des objets. Le releve´ SDSS favorisant une large couverture angulaire
du ciel, ne sonde que les objets proches. Ainsi l’analyse de Baldry et al. (2004a,b)
porte uniquement sur les galaxies ayant un de´calage vers le rouge z ∈ [0.004 : 0.08].
Les re´sultats de cette e´tude sont cristallise´s dans le diagramme dit couleur-
magnitude (CM) pre´sente´ en figure 1.23. Comme son nom l’indique, ce type de
repre´sentation trace l’e´volution d’une couleur, en l’occurrence (u−r) en fonction de
la magnitude absolue dans une bande donne´e, ici rouge (Mr). Cette mesure (u−r),
comparaison entre les bandes photome´triques UV et rouge respectivement, traduit
le rougissement du flux lumineux produit par la galaxie. Plus celui-ci augmente
(0 → 3 en Fig. 1.23), plus l’objet est rouge. Cette couleur est repre´sente´e en Fig.
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1.23 en fonction de la magnitude absolue (Mr), dans la bande rouge. Plus cette
dernie`re diminue (−23← −17 en Fig. 1.23) et plus l’objet est brillant.
De l’analyse effectue´e par Baldry et al. (2004a,b) confirme des travaux plus
anciens Lilly et al. (1995), des ces diffe´rentes e´tudes,il ressort l’existence de deux
populations. La premie`re est dite rouge (ou se´quence rouge) en raison de sa couleur
moyenne (u− r ∈ [2, 3]) et de sa forte e´mission en bande rouge (Mr ∈ [−22,−20]).
Cette couleur traduit, comme aborde´ pre´ce´demment, un vieillissent de la popula-
tion stellaire pre´sente et une absence significative de nouveaux processus de forma-
tion d’e´toile. La seconde population, malgre´ une distribution plus large, pre´sente
une couleur moyenne moins rouge, en re´alite´ plus bleue (u − r ∈ [1, 2]) et est
donc qualifie´e de se´quence bleue. Cette tendance est confirme´e par la valeur de
la magnitude absolue en bande rouge Mr qui, en moyenne beaucoup plus e´leve´
(Mr ∈ [−20, > −17]), traduit une e´mission rouge plus faible en comparaison a` la
premie`re population, elle-meˆme couple´e a` un rayonnement UV toujours pre´sent.
Dans les galaxies formant cette seconde se´quence (bleue), l’e´mission UV est donc
toujours pre´sente et traduit, comme indique´ pre´ce´demment, l’existence de jeunes
e´toiles couple´es a` une activite´ de formation stellaire re´cente.
L’e´tude de Baldry et al. (2004a,b) re´ve`le e´galement l’existence d’une masse
caracte´ristique se´parant les deux groupes de galaxies. Cette masse stellaire, mesure´e
via l’utilisation d’ajustement de mode`le de population stellaire, est estime´e dans
une feneˆtre e´troite : M? ∈ [1−3×1010M] repre´sente´e par des lignes pointille´es en
figure. 1.23. Les galaxies de la se´quence rouge ont en moyenne une masse stellaire
supe´rieure a` ce seuil. Les galaxies de la se´quence bleue, a` l’inverse, ont en ge´ne´ral
une masse stellaire infe´rieure.
Se´quences et morphologie
Les larges e´tudes statistiques photome´triques re´alise´es suite a` la mise en place
de grands programmes d’observation tel que le SDSS ont re´ve´le´, pour des de´calages
spectraux faibles et donc pour des structures relativement proches de nous, l’exis-
tence d’une bimodalite´ dans la population ge´ne´rale des galaxies.
On peut alors s’interroger sur le lien entre les deux types morphologiques
principaux de galaxies identifie´s par Edwin Hubble dans son diagramme et les
deux se´quences colore´es. Le lien est en re´alite´ significatif. Il fut e´tabli environ une
de´cennie avant les travaux de Baldry et al. (2004a,b) par Roberts & Haynes (1994).
A l’aide d’un e´chantillon, certes beaucoup plus restreint que ceux accessibles aujour-
d’hui, ils e´tablissent une relation entre la couleur (b-v), traduisant le rougissement
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Figure 1.24 – Relation entre couleur (b-v) et type morphologique. On constate une nette
e´volution. Les galaxies de type morphologique elliptique (E) sont caracte´rise´es par une forte
couleur rouge (b − v ' 0.9). La transition vers les galaxies spirales (S) par l’interme´diaire des
galaxies lenticulaires (SO) s’accompagne d’une diminution progressive et constante de la couleur
moyenne. Au sein des galaxies dites spirales, la couleur est d’autant plus faible ((b−v) : 0.7→ 0.5),
la galaxie d’autant plus bleue) que les bras spiraux sont peu nombreux et marque´s (Sa→ Sd). Les
galaxies les plus bleues identifie´es dans cette e´tude sont des structures irre´gulie`res ne figurant pas,
par de´finition, dans la ce´le`bre se´quence de Hubble. [Figure extraite de Roberts & Haynes (1994)].
d’un objet, et le type morphologique. Les re´sultats de cette comparaison, pre´sente´s
en figure 1.24, indiquent un rougissement progressif des galaxies, s’initiant par les
galaxies irre´gulie`res, les plus bleues, et s’achevant aux galaxies elliptiques (E), les
plus rouges. La transition s’effectue au travers des galaxies a` disques (S), celles
pre´sentant des structures spirale´es peu nombreuses et fortement marque´es (Sd)
e´tant les plus bleues (moins rouges), les galaxies pre´sentant des bras spiraux, plus
diffus (Sa) e´tant elles, plus rouges. Les structures interme´diaires entre spirale et el-
liptique, qualifie´es de lenticulaires et occupant la place de maillon transitoire dans
la se´quence de Hubble, jouent un roˆle identique dans la progression en couleur.
Les deux se´quences initialement de´crites par Hubble sont donc identifiables dans
un diagramme couleur-magnitude, la se´quence rouge e´tant peuple´e pre´fe´rentiellement
de galaxies elliptiques, la se´quence bleue abritant les galaxies a` disques spirale´s (et
les galaxies irre´gulie`res). A l’e´volution morphologique des galaxies s’ajoute la ques-
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Figure 1.25 – Relation entre couleur (u-r) traduisant le rougissement d’une structure et la
masse stellaire abrite´e par cette dernie`re. Dans le premier cadran (haut/gauche), regroupant l’en-
semble des objets observe´s, la bimodalite´ est parfaitement visible. Le second cadran (haut/droit)
est de´die´ aux galaxies dites early-type, elliptiques, les plus rouges. A contrario, le dernier ca-
dran (bas/droit) est de´die´ aux galaxies dites late-type, de morphologie spirale, bleues. A par-
tir de ces deux e´chantillons, il apparaˆıt clairement que les galaxies elliptiques rouges, occupent
pre´fe´rentiellement la gamme des hautes masses stellaires, les galaxies a` disques peuplant le do-
maine des masses infe´rieures. [Cre´dit figure Schawinski].
tion de leur progression en masse. Si elle existe, quelle relation s’e´tablit entre masse
stellaire moyenne, couleur et morphologie ?
Se´quences et masse
Cette proble´matique, au centre des travaux de mode´lisation pre´sente´s dans cette
the`se, peut eˆtre aborde´e en relation avec la morphologie et la se´paration entre les
se´quences bleue et rouge. La figure 1.25 pre´sente les distributions de la couleur (u-
r), traduisant le rougissement de la galaxie en fonction de la masse stellaire abrite´e
par cette dernie`re. Les donne´es utilise´es pour construire ces relations sont issues
du programme SDSS. Les diagrammes sont construits pour des se´lections de ga-
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laxies diffe´rentes. Ainsi, alors que le cadrant supe´rieur gauche regroupe l’ensemble
de l’e´chantillon, les cadrans de droite, haut et bas, sont de´die´s respectivement aux
galaxies de morphologies elliptiques (early-type) et spirales (late-type). A partir
de ces deux se´lections, il apparaˆıt clairement que les galaxies les plus massives
sont pre´fe´rentiellement de morphologie elliptique alors que les galaxies hoˆtes d’une
population stellaire moins massive sont ge´ne´ralement des structures a` disques spi-
rales. La masse caracte´ristique, se´parant les deux populations, et identifie´e dans les
e´tudes de Baldry et al. (2004a,b) (M? ' 1−31010M) est parfaitement compatible
avec les distributions explicite´es dans ces diagrammes.
La se´quence historique de Hubble renverse´e !
Comme pre´sente´es pre´ce´demment, les e´tudes photome´triques ont re´ve´le´s deux
populations de galaxies. Une se´quence rouge constitue´e de galaxies abritant une po-
pulation d’e´toiles aˆge´es et vieillissantes qui e´met son rayonnement aux plus grandes
longueurs d’onde du domaine visible (rouge) et dans le proche infrarouge. Les ga-
laxies peuplant cette se´quence pre´sentent tre`s majoritairement des morphologies
elliptiques et occupent ge´ne´ralement la gamme haute de la distribution en masse
des galaxies forme´es a` l’e´poque concerne´e (M? > 1010M a` z ' 0). Des e´tudes
comple´mentaires, de´die´es a` la mesure des quantite´s de gaz et de poussie`re pre´sents
dans ces objets, ont de´montre´s que ce type de structures ne comporte que tre`s
peu de gaz, les rendant impropre a` la gene`se de nouvelles ge´ne´rations d’e´toiles.
Toutes ces observables indiquent donc que les galaxies elliptiques rouges sont,
contrairement aux premie`res hypothe`ses d’Edwin Hubble, les derniers maillons de
l’e´volution. Elles ont forme´s leurs e´toiles toˆt dans leur histoire et abritent a` pre´sent
les vestiges de cette formation pre´coce : une population rouge vieillissante.
A l’oppose´, on compte les galaxies spirales (et irre´gulie`res) bleues. Ces dernie`res
pre´sentent une e´mission stellaire UV/bleu d’intensite´ moyenne a` forte, signe qu’elles
sont les hoˆtes d’une population d’e´toiles jeunes, et le sie`ge d’une formation stellaire
moyenne (1−10M/an) inscrite dans un processus relativement continu. La masse
stellaire abrite´e par ces galaxies est ge´ne´ralement infe´rieure a` celle d’une galaxie
elliptique. Leur contenu en gaz et poussie`res est beaucoup plus important. N’ayant
pas encore consomme´ la totalite´ de leur re´servoir de gaz, formant encore des e´toiles,
ces structures, repre´sentant la majorite´ de la population des galaxies observables,
sont encore dans une phase active. Elles pre´ce`dent donc la phase elliptique.
Les observations dressent donc une vision renverse´e de la se´quence historique.
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Les galaxies bleues a` disques spirale´s sont les premiers maillons d’une e´volution qui
s’ache`ve dans les galaxies rouges elliptiques, hoˆtes de populations stellaire massive.
Meˆme si la progression initialement propose´e par Edwin Hubble a e´te´ bouleverse´e,
les deux grandes classes de morphologie (spirale et elliptique) marquent des e´tapes,
certes diffe´rentes, mais s’inscrivant dans une meˆme e´volution.
Quelle sont les principaux me´canismes conduisant a` ces changements ? Dans
quelles conditions la transition morphologique et l’arreˆt de la production de nou-
velles e´toiles s’effectuent-elles ? Une premie`re piste de re´ponse se dessine peut-eˆtre
dans un type tre`s particulier de structure, acce´le´rateur d’e´volution.
1.4.3 Effets d’environnement
Depuis les de´but de l’astrophysique extragalactique, il est un type d’objets qui
focalise une grande attention. Il s’agit des amas de galaxies. Ces regroupements tre`s
importants de galaxies, tel celui d’Abell (1689) pre´sente´ en figure 1.26, pre´sentent
des caracte´ristiques particulie`res. Ces amas sont des environnements extreˆmes de
notre Univers et, de part leur densite´ d’objets, ils constituent des acce´le´rateurs dans
les processus d’e´volution des galaxies qui les composent. Au sein de ces structures
les fusions de
L’une des e´tudes les plus ce´le`bres dans l’analyse d’une possible relation entre la
morphologie des galaxies et la densite´ d’objets dans leur environnement proche a e´te´
mene´e par Dressler (1980a,b). La figure 1.27 pre´sente l’un des re´sultats marquant
de ces e´tudes : une forte diminution de la fraction de galaxies spirales (S) avec
l’augmentation de la densite´ d’objets dans l’environnement. La fraction e´volue de
pre`s de 80% dans les environnements peu denses a` des valeurs infe´rieures a` 10% dans
les amas. Les structures a` morphologie spirale peuplent donc majoritairement les
re´gions peu denses. Elles sont souvent qualifie´es de galaxies de champs. A l’inverse,
la fraction de galaxies elliptiques (E) augmente fortement avec la densite´ d’objets.
Il en est de meˆme pour les galaxies de morphologie interme´diaire dites lenticulaires
(SO). Les amas, e´tant les environnements les plus denses en galaxies, abritent en
leurs cœurs une majorite´ de galaxies elliptiques, ge´ne´ralement tre`s massives.
On retrouve ces effets d’environnement, favorisant l’e´mergence de galaxies el-
liptiques rouges, dans les diagrammes couleur-magnitude construits pour diffe´rents
niveaux de regroupement d’objets. La figure 1.28, extrait de Baldry et al. (2004a)
pre´sente ce type d’e´volution. Dans cette e´tude, la densite´ de l’environnement est
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Figure 1.26 – L’amas de galaxies Abell
1689. Situe´ dans la constellation de la Vierge,
c’est l’un des amas les plus grands et les plus
massifs observables. Son centre est occupe´ par
des galaxies tre`s massives a` la morphologie el-
liptique. [cre´dit photo : NASA].
Figure 1.27 – Fraction de galaxies en fonc-
tion de leur morphologie et de la densite´ d’ob-
jets caracte´ristique de l’environnement au sein
duquel elles e´voluent. On constate une forte
augmentation de la fraction de galaxies el-
liptiques dans les environnements denses. A
contrario les galaxies spirales dominent les en-
vironnements peu denses, elle sont alors qua-
lifie´es de galaxies de champs. [figure extraite
de Dressler (1980b)].
caracte´rise´e par :
Σ5 =
5
pir25
(1.14)
ou` r5 est la distance projete´e du cinquie`me voisin. Les biais de projection fond
qu’un objet, totalement inde´pendant (avant/arrie`re plan) de l’environnement di-
rect de l’objet e´tudie´ peut eˆtre localise´ proche de celui-ci sur la sphe`re ce´leste.
Ces biais sont e´limine´s par l’interme´diaire de mesures de distances, de´duites de
redshifts spectroscopiques. Plus Σ5 est e´leve´ et plus les 6 objets (le central et les
cinq voisins) sont regroupe´s dans un volume projete´ re´duit. Les diffe´rents cadrans
(a → e), de´crivant le comportement de la relation couleur-magnitude (similaire
a` celui pre´sente´ pre´ce´demment, Fig. 1.23), sont classe´s par densite´ croissante. La
se´quence bleue domine les environnements peu denses (Σ5 < 0.9). La se´quence
rouge apparaˆıt progressivement et devient majoritaire pour les environnements
denses (Σ5 >> 0.9).
Prenons une simple comparaison : dans une galaxie, la distance moyenne in-
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Figure 1.28 – Diagrammes couleur-magnitude parame´trise´ par la densite´ d’objets (Eq.
1.14). Cette dernie`re croˆıt proportionnellement a` Σ5. L’e´mergence de la se´quence rouge,
constitue´e majoritairement de galaxies elliptiques, est clairement visible. Ces structures sont donc
pre´fe´rentiellement pre´sentes au sein des amas de galaxie. [Figure extraite de Baldry et al. (2004a)].
terstellaire est tre`s e´leve´e en comparaison aux tailles caracte´ristiques des e´toiles
(106 fois leur diame`tre en moyenne). La dispersion de vitesse 22 se situe dans une
gamme allant d’environ 50 km/s dans les disques stellaires a` pre`s de 300 km/s
dans les bulbes ou les galaxies elliptiques. Au contraire, dans un amas, la distance
se´parant les galaxies est beaucoup plus faible au regard de leurs dimensions (15-20
fois leur diame`tre en moyenne). De plus, les vitesses de dispersion sont beaucoup
plus e´leve´es que celles releve´es dans une galaxie, avoisinant les 1000 km/s. Les deux
distances caracte´ristiques sugge`rent une probabilite´ plus forte de collision dans un
amas plutoˆt qu’au sein d’une galaxie. De plus, meˆme si la forte dispersion de vitesse
dans les amas, re´duit (sans l’annuler totalement) cette probabilite´ de collision, il
n’en reste pas moins que les effets de mare´e, produits lors de passages rapproche´s
de structures, peuvent produire d’importantes modifications de la morphologie.
22. La dispersion de vitesse d’une structure, galaxie ou amas, est une mesure de l’amplitude de
la distribution de vitesse autour de la valeur moyenne dans cette objet.
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Figure 1.29 – Distribution spec-
trale d’e´nergie des fonds extragalac-
tiques. La distribution est domine´e
par le fond cosmologique micro-onde
(CMB), re´sidu du premier rayon-
nement e´mis dans notre Univers.
Les fonds diffus optique (COB) et
infrarouge (CIB) sont les seconds
en intensite´. Leurs brillances ac-
tuelles sont tre`s proches (COB/CIB :
23/24 nW/m2/sr). Ils regroupent les
e´missions optiques et infrarouges des
galaxies forme´es dans notre Univers.
[Figure extraite de Dole et al. (2006)].
La forte pre´sence des galaxies elliptiques au coeur des amas ainsi que leurs
masses stellaires e´leve´es (en moyenne supe´rieures a` celle d’une galaxie a` disque
(Dressler, 1980a,b; Dressler et al., 1997; Fasano et al., 2000)) tend a` faire e´merger
un mode`le de formation des structures elliptiques par coalescence, fusion d’un en-
semble plus ou moins grand d’autres galaxies.
Toutes les observables explicite´es pre´ce´demment, sont autant de traces d’une
e´volution des galaxies. Cette e´volution, a` l’e´chelle des objets individuels semble,
au vu de ces e´tudes, s’inscrire dans un processus continu, e´troitement relie´ a` la
formation stellaire et dans lequel l’environnement joue un roˆle qu’il reste encore
a` approfondir. Allons un peu plus loin ! Que nous re´ve`lent les observations si l’on
regarde a` un niveau supe´rieur, regroupant le comportement moyen des galaxies
d’une meˆme e´poque ?
1.4.4 Le fond diffus infrarouge, l’histoire de la formation
stellaire
CIB ou l’empreinte de la formation stellaire passe´e
Pour caracte´riser ce comportement de grande e´chelle plus global, il faut faire
intervenir une mesure, elle-meˆme plus globale, celle de l’intensite´ du fond re´siduel
d’e´mission radiative infrarouge de toutes les galaxies forme´es au cours de l’histoire
de notre Univers. L’existence de ce fond a` e´te´ pre´dite en 1967 mais il a fallu at-
tendre les travaux de Puget et al. (1996), base´s sur les donne´es du satellite de la
NASA COBE, pour l’identifier re´ellement. Il sera sigle´ CIB, acronyme de l’anglais
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Cosmic Infrared Background pour fond diffus infrarouge. Alors que le fond diffus in-
frarouge comptabilise l’inte´gralite´ du rayonnement infrarouge (8 et 1000 µm) e´mis
par les galaxies depuis leur formation, son homologue optique, le COB, regroupe
le rayonnement stellaire e´mis dans le domaine visible.
En terme de puissance rayonne´e, les fonds diffus optique et infrarouge ne repre´sentent
qu’une faible fraction en comparaison au fond diffus micro-onde (CMB), relique de
la premie`re lumie`re de l’Univers et qui sera aborde´ plus en de´tail dans le chapitre 2.
Pour bien comprendre l’origine et la composition du fond diffus infrarouge,
il faut prendre un peu de recul. Les premie`res galaxies se forment 400 millions
d’anne´es apre`s le Big Bang. Les e´toiles forme´es emplissent alors l’Univers de rayon-
nement. Les processus d’absorption, de chauffage et de re´-e´mission par les poussie`res,
se mettent progressivement en place avec l’apparition des premiers me´taux dans
les milieux interstellaires. La structuration de l’Univers progresse et avec elle, la
formation des galaxies s’acce´le`re. Toutes ces structures rayonnent, ce qui accroit
encore les fonds de photons infrarouge et visible qui nous parvient aujourd’hui.
On qualifie ce rayonnement de diffus pour une raison simple mais trompeuse :
Aujourd’hui encore, meˆme les instruments les plus puissants ne peuvent re´soudre,
identifier individuellement, l’ensemble des galaxies responsables de cette e´mission
infrarouge globale. Seules quelques sources peuvent eˆtre re´solues comme le montre
la figure 1.30. La majorite´ du signal observe´, comme celui enregistre´ aux travers de
trois canaux du satellite europe´en Planck, pre´sente´ en Fig. 1.30, est donc constitue´,
confusion oblige, de fluctuations de brillance, signature de ce fond de photons pro-
duit par l’ensemble des galaxies forme´es au cours de l’histoire de notre Univers.
Ainsi, l’analyse de la distribution spectrale et de l’intensite´ de ce fond diffus per-
met de quantifier, parmi un grand nombre de proprie´te´s, le taux de formation
d’e´toile moyen (e.g. Lagache et al., 2000; Lagache & Puget, 2000; Fazio et al.,
2004; Marsden et al., 2009; Be´thermin et al., 2010; Matsuura et al., 2011).
Vers l’e´mergence d’un pic de formation d’e´toile
Pour e´tablir un premier re´sultat, il faut comparer (Fig. 1.29) l’intensite´ de
brillance actuelle du fond infrarouge avec le fond de lumie`re visible, empreintes res-
pectives de l’e´mission infrarouge et stellaire. Actuellement, la majorite´ de l’e´nergie
produite par les galaxies, et plus particulie`rement les populations stellaires est
e´mise dans le domaine visible, le domaine infrarouge ne concentrant actuellement
que peu de rayonnement. Malgre´ cet exce´dant actuel d’e´nergie dans le domaine vi-
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Figure 1.30 – Le fond diffus infrarouge (CIB) tel que re´ve´le´ au travers de trois canaux du
satellite europe´en Planck. On y distingue quelques sources proches de la re´solution. Les fluctua-
tions de brillance caracte´ristiques de ces observations mate´rialisent le fond de photons e´mis par
l’ensemble des galaxies au cours de l’histoire de noˆtre Univers. [Figure extraite de Seljak (2012)].
sible proche UV, les intensite´s absolues des deux fonds, optique et infrarouge sont
extreˆmement proches (COB/CIB : 23/24 nW/m2/sr, Fig. 1.29). Ces deux faits
conside´re´s, on ne peut converger que vers l’hypothe`se d’une e´mission infrarouge
d’intensite´ beaucoup plus marque´e dans le passe´, connaissant meˆme un pic. Cette
forte production de rayonnement e´tant, comme aborde´ pre´ce´demment, corre´le´e avec
l’activite´ de formation stellaire, cette dernie`re n’a pu eˆtre que plus intense dans le
passe´ (Gispert et al., 2000).
Cette activite´ de formation stellaire, plus intense par le passe´e, a e´te´ confirme´e
par l’analyse des releve´s profonds. Depuis les travaux de Madau et al. (1996) et
Lilly et al. (1996) de nombreuses autres e´tudes ont porte´, et porte encore, sur la
mesure en fonction du temps du taux moyen de formation stellaire ρsfr. On peut
citer par exemple les travaux de Hopkins & Beacom (2006) qui regroupent de nom-
breuses e´tudes sur le sujet. Plus re´cemment, les travaux de Cucciati et al. (2012), en
s’appuyant sur les donne´es UV du programme VVDS (VIMOS-VLT Deep Survey)
couple´es a` une mode´lisation de l’extinction moyenne, dresse l’e´volution de l’activite´
stellaire sur pre`s de 12 milliards d’anne´es. Toujours par l’analyse du rayonnement
UV et de son extinction, les travaux de Bouwens et al. (2011) pre´sentent les mesures
les plus profondes (de´calages spectraux z > 6) du taux de formation stellaire. Un
bilan de l’e´volution de de ce dernier est pre´sente´ en figure 1.31. Un pic de formation
stellaire, entre les redshifts z ∈ [1− 3] est clairement visible.
Les observations re´alise´es depuis les anne´es 90 tendent a` monter que les galaxies
e´voluent individuellement, au gre´ de leur formation stellaire, et ce avec un couplage
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Figure 1.31 – Ensemble de me-
sures, en fonction du temps, norma-
lise´ pour un volume comobile d’Uni-
vers de 1Mpc3, du taux moyen de for-
mation stellaire ρsfr. Sont reporte´s,
le de´calage spectral (redshift : 1 +
z) et l’aˆge de l’Univers en abscisses
basse et haute respectivement. Les
donne´es repre´sente´es ici sont issues
des travaux de Hopkins & Beacom
(2006), regroupant un grand nombre
d’e´tudes de´die´es a` ces mesures. Les
points a` plus grand de´calage spectral,
(z > 6), sont extraient de Bouwens
et al. (2011). Ces mesures, exprime´es
dans la convention d’IMF de Cha-
brier (2003), mettent en avant un pic
de formation stellaire entre les red-
shifts z ∈ [1− 3].
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complexe avec leur environnement. Des structures, situe´es a` diffe´rents niveaux de
cette e´volution, peuvent eˆtre identifie´es a` une meˆme e´poque. En effet, la se´quence
bleue, peuple´e principalement de galaxie a` disques (spirale´s) pre´sentant un niveau
moyen a` e´leve´ de formation d’e´toile, co-habite avec la se´quence rouge, majoritaire-
ment constitue´e de galaxies elliptiques a` la formation stellaire extreˆmement faible
voir inexistante.
Plus ge´ne´ralement, les mesures globalise´es du taux de formation stellaire, in-
diquent que noˆtre Univers semble avoir traverse´ une pe´riode (z ∈ [1 − 3], aˆge ∈
[2− 6Gyr]) de forte activite´ de formation d’e´toile.
Pour contraindre l’e´volution moyenne, avec le temps, de la formation stellaire
et de l’assemblage progressif en masse des galaxies, l’outils statistique est le plus
adapte´.
1.4.5 Evolution en luminosite´ et en masse des galaxies : l’ap-
proche statistique
Le grand nombre d’objets identifiables dans les grands releve´s du ciel, larges
ou profonds, rend l’e´tude statistique pertinente pour extraire les tendances de
l’e´volution d’une grandeur. Plus pre´cise´ment, les analyses les plus courantes s’arti-
culent sur des fonctions de distribution, comptabilisant le nombre d’objets par unite´
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de volume d’Univers, en fonction d’un parame`tre, e´chantillonne´ re´gulie`rement dans
un intervalle donne´.
Les deux des proprie´te´s fondamentales des galaxies, e´voluant avec le temps,
que sont la masse et le taux de formation stellaire, lui-meˆme proportionnel a` la
luminosite´ de la galaxie, sont au cœur des travaux re´cents d’astrophysique extra-
galactique. Les deux grands types de fonctions de distribution e´tudie´s sont donc
les fonctions de masse stellaire et de luminosite´.
Fonction de masse stellaire
Par de´finition, la fonction de masse stellaire (sMF 23) comptabilise le nombre
de galaxies par unite´ de volume d’Univers dans un intervalle, ge´ne´ralement loga-
rithmique, de masse stellaire. L’unite´ de densite´ d’objets est donc gal/Mpc3/dex.
Ge´ne´ralement, la fonction de masse (φ(M)dM) observe´e peut eˆtre ajuste´e par une
fonction analytique :
φ(M)dM = Exp
(
− M
M?
)[
φ?1
(
M
M?
)α1
+ φ?2
(
M
M?
)α2] dM
M?
(1.15)
dans laquelle M? est une masse caracte´ristique, φ?1 et φ?2 sont deux amplitudes et
enfin α1 et α2 sont les pentes respectives des deux fonctions. Cette formulation est
dite Double Schechter en raison d’une des premie`res analyses effectue´es sous cette
forme, sur des luminosite´s, par Schechter (1976).
La figure 1.32(a) pre´sente une se´rie de fonction de masse stellaire. Etablies par
Ilbert et al. (2013), ces distributions, e´chantillonne´es pour diffe´rents intervalles de
redshift (0 < z < 4 : code couleur), couvrent une pe´riode de pre`s de 12 milliards
d’anne´es d’e´volution. Les fonctions parame´triques sont trace´es sur des intervalles
en masse dont la borne infe´rieure de´pend de la limite photome´trique du releve´. Plus
l’e´poque sonde´e est recule´e et plus le flux lumineux rec¸u est faible. Par conse´quent,
la masse stellaire minimale accessible est donc plus e´leve´e. Plus on regarde loin dans
le temps et dans l’espace et plus l’e´chantillon se´lectionnera des galaxies massives
et/ou brillantes.
Les donne´es utilise´es, regroupant plus de 220 000 galaxies, sont issues du pro-
gramme COSMOS. De nombreuses autres e´tudes, similaires a` celle mene´e par Ilbert
et al. (2013) ont e´te´ re´alise´es a` partir de ce programme de champs profond. On peut
23. sMF acronyme issu de l’anglais : stellar Mass Function.
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(a) (b)
Figure 1.32 – Fonctions de masse construites par Ilbert et al. (2013) a` partir des donne´es
issues du programme COSMOS. Le cadran gauche (a) regroupe les distributions comple`tes en
masse, re´alise´es pour diffe´rents intervalles de redshifts, re´partis entre 0 < z < 4 et couvrant
donc une pe´riode de pre`s de 12 milliards d’anne´es d’e´volution. Les cadrans droits (b), supe´rieur
et central, pre´sentent les fonctions de masse, pour les meˆmes intervalles de redshift, pour deux
sous-e´chantillons correspondant respectivement aux galaxies produisant des e´toiles (star-forming :
disques spirales) et aux galaxies n’en produisant pas ou tre`s peu (quiescent : elliptiques). Le cadran
infe´rieur droit indique la fraction de galaxies quiescentes par intervalle de masse et pour chaque
e´poque (couleur). [figures extraitent de Ilbert et al. (2013)].
citer par exemple les travaux de Drory et al. (2009), Pozzetti et al. (2010) ou encore
Domı´nguez Sa´nchez et al. (2011).
Pour les distributions pre´sente´es en figure 1.32(a), si l’on prend une masse stel-
laire caracte´ristique M0 = 1011M et si l’on se focalise dans un premier temps
sur le domaine infe´rieur des masses M? < M0, on constate une tre`s forte augmen-
tation de la densite´ d’objets entre les redshifts z = 4 et z = 1. L’augmentation
est beaucoup plus faible pour les galaxies abritant des populations stellaires plus
massives que M0. Plus pre´cise´ment, Ilbert et al. (2013) enregistre une augmenta-
tion d’un facteur 0.9 dex (' 7.9) entre z = 1.5 et z = 2 pour une masse stellaire
de 109.8M alors que, dans le meˆme intervalle de temps, la densite´ de structures
ayant une masse d’e´toiles de 1011.2 ne croˆıt que d’un facteur 0.2 dex (' 1.6). Pour
ces grands redshifts, z > 1, deux re´gimes sont clairement identifiables. La densite´
de galaxies abritant des masses d’e´toiles infe´rieures a` la masse caracte´ristique M0
croˆıt beaucoup plus vite que celle des galaxies plus massives que M0. A contrario,
pour des e´poques plus re´centes, z < 1, les deux re´gimes ne sont plus diffe´rentiables.
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L’e´volution en densite´ d’objets est, pour les deux populations, quasiment inexis-
tante.
Les cadrans supe´rieur et central de la figure 1.32(b) pre´sentent respectivement
deux sous-e´chantillons correspondant aux galaxies produisant des e´toiles (star-
forming : disques spirales) et aux galaxies n’en produisant pas ou tre`s peu (quies-
centes : elliptiques).
La population de galaxies quiescentes compose´e majoritairement de galaxies
elliptiques, mais abritant e´galement quelques spirales ne formant que tre`s peu
d’e´toile, pre´sente, pour les bas redshift z < 1, une e´volution fortement de´pendante
de la masse stellaire. Alors qu’aucune augmentation significative de la densite´
n’est releve´e pour les galaxies massives, la distribution e´volue rapidement, se diri-
geant vers un aplatissement progressif de la distribution pour les galaxies les moins
massives. Cette aplatissement, ge´ne´re une augmentation d’autant plus forte de la
densite´ que la structure est peu massive. Pour exemple, Ilbert et al. (2013) note
une augmentation de la densite´ d’un facteur 5 pour les galaxies de masse stel-
laire M? ' 109.5 alors que, dans le meˆme temps, la densite´ de galaxies de masse
M? ' 1011.2 n’e´volue pas. Cette e´volution indique que, dans l’intervalle de redshift
le plus proche de notre e´poque (0 < z < 1) 24, la population de galaxies stoppant sa
formation d’e´toile croˆıt en nombre en progressant des masses les plus e´leve´es vers les
masses les plus faibles. Les galaxies semblent donc stopper leur formation stellaire
progressivement, les structures les plus massives initiant en premier le processus
dit de quenching, les galaxies les moins massives s’e´teignant plus tard.
Le domaine des hauts redshift (z > 1) ne pre´sente pas la meˆme dichotomie
de masse. En effet, la densite´ de galaxies quiescentes, qui forment tre`s peu ou pas
d’e´toiles, augmente de fac¸on similaire en fonction de la masse stellaire. L’e´mergence
rapide avec le temps de cette population s’initie tout de meˆme dans le re´gime des
hautes masses. De cette e´volution aux e´poques recule´es couple´e a` la non e´volution
en densite´ des structures de fortes masses, on en de´duit le sce´nario suivant : les
galaxies les plus massives, stoppent leur formation stellaire relativement toˆt (z ' 4
pour Mstar > 1011.5M). Cette population de galaxies massives, ne formant plus
d’e´toiles, croˆıt progressivement jusqu’a` des redshifts de l’ordre de z = 1, apre`s quoi,
la densite´ se stabilise. La population de galaxies stoppant leur formation stellaire
s’accroˆıt alors en touchant des galaxies de moins en moins massives.
24. A un redshift de z = 1, l’Univers avait environ la moitie´ de son aˆge actuel soit environ 7
milliards d’anne´es.
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Le cadran haut de la figure 1.32(b) est de´die´ a` l’e´volution au cours du temps des
galaxies dites star-forming 25. Comme pour les autres distributions, les fonctions de
masse pour ce type de galaxies sont pre´sente´es pour diffe´rents intervalles de redshift
(0 < z < 4 code couleur) et pour des re´gimes de masse de´pendant de la re´solution
du releve´. Comme pre´ce´demment il est opportun de se´parer l’e´volution de cette
fonction de masse en deux re´gimes distincts, celui des faibles et des grandes masses
stellaires, respectivement se´pare´s par une masse caracte´ristique : M0 ' 1010.8M.
Dans le domaine infe´rieur de masses, la distribution pre´sente une pente relati-
vement prononce´e et identique a` toutes les e´poques. Ilbert et al. (2013) pre´cisent
qu’ils ne sont pas en mesure d’identifier une variation significative de cette pente
pour l’ensemble du domaine de masse accessible a` l’e´tude. Meˆme si la pente de la
distribution ne semble pas varier avec le temps, l’amplitude de la relation, trac¸ant
la densite´ de source, e´volue e´galement selon deux re´gimes. Comme pre´ce´demment,
c’est pour les e´poques les plus recule´es z > 1 et principalement dans le domaine
des faibles masses que l’e´volution de la densite´ d’objets est la plus prononce´e. Pour
la pe´riode 1.5 < z < 2, une galaxie de masse stellaire M? ' 1010.3 < M0 accroˆıt sa
masse d’e´toiles d’un facteur 0.4 dex (' 2.5). En opposition directe, les structures les
plus massives M? > 1011 M, ne semblent pas e´voluer de manie`re significative. Ces
dernie`res atteignent leurs masses stellaires e´leve´es relativement toˆt, des galaxies de
M? > 1011 M sont de´ja` pre´sentes a` des redshifts z ' 4. Ces galaxies entrent alors
dans le domaine de masse caracte´ristique des premie`res galaxies ayant stoppe´ leur
formation stellaire (quiescentes). Il semblerait donc que diffe´rents processus, s’ap-
pliquant dans un premier temps aux structures massives, limitent la croissance en
masses stellaire de ces dernie`res. L’arreˆt de la formation stellaire se propage ensuite
progressivement aux galaxies moins massives, ceci explique alors la croissance tre`s
faible de la densite´ de galaxie a` bas redshift, (z < 1) meˆme dans le re´gime des
faibles masses stellaires.
Les fonctions de masse donnent une vision statistique de l’assemblage en masse
des galaxies. Elles pre´sentent une vision de l’e´volution qui peut eˆtre divise´e en
deux e´poques distinctes. Il semble que la croissance en masse stellaire soit impor-
tante a` haut redshift (4 < z < 1) et ce principalement pour les galaxies de masse
interme´diaires (1010 ≥ M? ≤ 1011 M). Les galaxies plus massives se formant re-
lativement vite. Les observations indiquent en effet l’existence de galaxies abritant
des masses d’e´toiles M? > 1011 M de`s les redshifts z ' 4. Ces galaxies massives
semblent ensuite eˆtre assujettis a` un certain nombre de phe´nome`nes limitant tre`s
25. De l’anglais : formant des e´toiles.
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fortement leur croissance stellaire. Cette arreˆt de la formation stellaire semble ainsi
eˆtre initie´e dans les structures les plus massives, a` des e´poques, la` encore pre´coces
z ' 4, pour se poursuivre progressivement vers les structures hoˆtes de populations
stellaires moins massives.
Fonctions de luminosite´, traceur de l’activite´ de formation stellaire
L’e´volution de la fonction de masse semble indiquer une forte activite´ de for-
mation stellaire a` des de´calages spectraux de l’ordre de z = 2. Comme explicite´
pre´ce´demment, l’intensite´ de formation stellaire peut eˆtre suivie, moyennant une
prise en compte de l’extinction (e.g. Calzetti et al., 2000), par la luminosite´ (ou
la magnitude absolue) en bande large ultraviolette (UV). Dans la meˆme veine
des fonctions de masse, il est courant d’exploiter l’information statistique contenue
dans l’e´volution des fonctions de luminosite´/magnitude. Comme son homologue pa-
rame´tre´e par la masse stellaire, la fonction de luminosite´, comptabilise le nombre
de galaxies, par unite´ de volume d’Univers dans un intervalle, ge´ne´ralement loga-
rithmique de luminosite´/magnitude.
Figure 1.33 – Fonction de lu-
minosite´ rest-frame UV. Construites
par Arnouts et al. (2005) a` par-
tir de donne´es issues du satellite ?,
ces distributions sont donne´es pour
diffe´rents de´calages spectraux com-
pris entre 0.2 < z < 3.4. Les sym-
boles sont issus de mesures directes
via l’utilisation de diffe´rents estima-
teurs (e.g. Vmax, Ilbert et al. (2004)).
La courbe continue noire associe´e a`
la zone colore´e jaune sont respecti-
vement le meilleur ajustement et la
zone d’erreur a` 1σ. La courbe poin-
tille´e noire correspond a` une distri-
bution de re´fe´rence, mesure´e locale-
ment (z ' 0) par Wyder et al. (2005).
L’augmentation de la luminosite´ et
l’e´mergence de galaxies tre`s brillantes
pour des redshift z > 0.5 est claire-
ment visible. [Figure extrait de Ar-
nouts et al. (2005)].
La figure 1.33, extrait des travaux de Arnouts et al. (2005), est un exemple de
ce type de fonction de luminosite´. Ces distributions tracent l’e´volution de la densite´
de galaxie (φ), ayant une magnitude absolue rest-frame (dans le re´fe´rentiel de la
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galaxie) dans le domaine UV lointain (FUV :0.15µm) comprise dans un certain
intervalle de magnitude dMFUV . Les donne´es, issu du programme GALEX, et ana-
lyse´es par l’interme´diaire d’estimateurs de la fonction de luminosite´ (e.g. Vmax,
Ilbert et al. (2004)) permettent de construire un ensemble de distribution pour
diffe´rents intervalles de redshift 0.2 < z < 3.4. La courbe continue noire associe´e a`
la zone colore´e jaune sont respectivement le meilleur ajustement et la zone d’erreur
a` 1σ. La courbe pointille´e noire correspond a` une distribution de re´fe´rence, me-
sure´e localement (z ' 0) par Wyder et al. (2005). Cette re´fe´rence locale, permet de
constater tre`s nettement l’e´volution avec le redshift de cette fonction de luminosite´
UV. Le nombre d’objets brillants atteignant, voir de´passant des luminosite´s abso-
lues FUV > −21 sont clairement identifie´s a` des de´calages spectraux z > 1 alors
qu’il sont inexistants localement (z ' 0). La luminosite´ UV e´tant relie´e a` l’existence
et a` la formation d’e´toiles jeunes, la fonction de luminosite´ UV consolide donc le
sce´nario d’une forte activite´ de formation stellaire a` des redshifts supe´rieurs a` z = 1
(Tresse et al., 2007; Cucciati et al., 2012).
En comple´ment de la mesure issue des bandes photome´triques UV, l’activite´
de formation stellaire peut e´galement eˆtre trace´e par la luminosite´ bolome´trique
(inte´gre´e sur une plage fixe´e de longueur d’onde) infrarouge : LIR(8−1000µm). Le
taux de formation stellaire associe´ e´tant de´duit par l’interme´diaire de la relation
de Kennicutt (1998b,a), Eq. 1.10.
La figure 1.34, extraite de Rodighiero et al. (2010b) pre´sente une large compila-
tion de travaux portant sur la mesure de cette fonction de luminosite´ bolome´trique
infrarouge LIR(8−1000µm), (Sanders et al., 2003; Huynh et al., 2007; Le Floc’h et al.,
2005; Magnelli et al., 2009; Caputi et al., 2007; Chapman et al., 2005). Les mesures
regroupe´es ici, meˆmes si elles s’accordent en grande majorite´, pre´sentent aux red-
shifts interme´diaires (0.8 < z < 1.5) une certaine dispersion. La comparaison entre
les distributions aux diffe´rents redshift et la fonction de luminosite´ locale (z ' 0),
construite par Sanders et al. (2003) et prise alors comme re´fe´rence, confirme la forte
e´volution de la luminosite´ infrarouge avec le redshift. On constate en effet l’exis-
tence, a` des redshifts de l’ordre de z ' 2.25, de galaxies rayonnant plus de 1013L
dans l’infrarouge alors que ce type de structure est inexistante localement (z ' 0).
La conversion de cette luminosite´ bolome´trique infrarouge extreˆme donne, par l’in-
terme´diaire de la relation (Eq. 1.10), des taux de formation stellaire avoisinant les
2000 M/an.
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Figure 1.34 – Compilation de diffe´rentes estimations de la fonction de luminosite´ bolome´trique
infrarouge LIR(8−1000µm) ; trait bleu e´pais + ajustement courbe noire : Rodighiero et al.
(2010b)(GOODS+VVDS-SWIRE), pointille´s vert : Sanders et al. (2003) prise comme re´fe´rence
locale (z ' 0), diamants roses : Huynh et al. (2007) ; e´toiles rouge : Le Floc’h et al. (2005),
tiret-point cyan : Magnelli et al. (2009), cercles noirs : Caputi et al. (2007) et enfin, aste´risques
noires : Chapman et al. (2005). La re´fe´rence locale permet de distinguer clairement une e´volution
de la luminosite´ avec le redshift. Des galaxies rayonnant plus de 1013L dans l’infrarouge sont
identifie´es a` des redshift de l’ordre de z ' 2.25 alors que ce type de structure est quasi inexistante
localement (z ' 0). [Figure extraite de Rodighiero et al. (2010b)].
1.5 Une e´volution se´culaire, parseme´e d’e´ve`nements
violents ?
Les traceurs d’e´volution que sont la morphologie et la couleur apparente des
galaxies font e´merger une dichotomie dans la population ge´ne´rale des galaxies.
D’un coˆte´, on trouve une population dite rouge, constitue´e de galaxies pre´sent
une morphologie pre´fe´rentiellement elliptique. Ces galaxies sont les hoˆtes d’une
population stellaire massive et vieillissante sans nouvelle formation significative
d’e´toile.
La fraction e´leve´e de ces galaxies releve´e dans ces zones denses de noˆtre Univers
que sont les amas de galaxies, tend a` faire penser qu’elles sont le re´sultat de forts
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effets d’interaction, voire de fusion entre plusieurs proge´niteurs moins massifs.
Avant ces interactions violentes, les pre´curseurs de galaxies elliptiques pour-
raient alors eˆtre les membres de la seconde se´quence dite bleue. Cette dernie`re re-
groupe des galaxies abritant une masse stellaire plus faible que celle mesure´e dans
les galaxies elliptiques et pre´sentent majoritairement une morphologie a` disque
spirale, spirale barre´e, voir meˆme irre´gulie`re pour les plus actives d’entre elles.
Les galaxies elliptiques de la se´quence rouge, n’ayant qu’une activite´ de forma-
tion stellaire tre`s faible, voire nulle, la cre´ation de masse stellaire nouvelle s’initie
donc dans les galaxies a` disque (ou irre´gulie`re), qui pre´sentent elles, des taux de
formation stellaire e´leve´s. Une question se pose alors, peut-on caracte´riser cette
croissance, ou plus pre´cise´ment peut-on quantifier l’efficacite´ de formation stellaire
dans ces structures dites star-forming ?
1.5.1 Se´quence principale et galaxies a` flambe´e de formation
stellaire : les re´ve´lations du taux de formation stellaire
spe´cifique
Une grandeur cle´e intervient alors dans l’analyse : le taux de formation stellaire
spe´cifique (sSFR 26). Construit a` partir de la masse stellaire et du taux de formation
stellaire :
sSFR = SFR
M?
[an−1] (1.16)
cette fraction, normalisant le taux de formation stellaire a` la masse d’e´toile de´ja`
pre´sente dans la structure permet de quantifier l’efficacite´ de croissance en masse
stellaire. En effet, 1/sSFR n’e´tant rien d’autre que le temps de doublement de
masse, plus sSFR est e´leve´ et donc plus ce temps est court et plus la structure
croit rapidement en masse.
Une e´tude pertinente, re´alise´e par Sargent et al. (2012) et consistant en l’ana-
lyse de la fonction de distribution du taux de formation stellaire spe´cifique, permet
d’avancer sur ce point. L’un des principaux re´sultats de ces travaux est reporte´ en
Fig 1.35. Les donne´es utilise´es sont issues des observations des champs profonds
COSMOS et GOOD-sud re´alise´es par le satellite europe´en Herschel. L’e´chantillon
de galaxies (voir Rodighiero et al. (2011)) est tout d’abord limite´ aux galaxies
pre´sentant une activite´ de formation stellaire puis, il est subdivise´ en quatre groupes,
chacun d’entre eux regroupant les galaxies dont le logarithmique de´cimal de la
26. Acronyme de l’anglais : specific star formation rate
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Figure 1.35 – Distributions nor-
malise´es du taux de formation stel-
laire spe´cifique sSFR = SFR/M?
construites a` partir de diffe´rents
e´chantillons de galaxies (Rodighiero
et al., 2011) se´lectionne´es dans
diffe´rents intervalles restreints du lo-
garithme de´cimal de la masse stel-
laire : [10.00 : 10.33], [10.33 : 10.67],
[10.67 : 11.00], [11.00 : 11.50]. Les
distributions normalise´es de ce taux
sont, pour les quatre groupes de
masses, e´tonnamment similaires et
peuvent eˆtre de´compose´es en deux
distributions e´le´mentaires. Ces dis-
tributions sous-jacentes ajuste´es par
des fonctions parame´triques de type
log-normale sont qualifie´es de main
sequence et starburst, cette dernie`re
pre´sentant un taux spe´cifique de for-
mation stellaire moyen de l’ordre de
quatre fois supe´rieur a` celui de la
distribution principale, regroupant la
majorite´ des objets. [Figure extraite
de Sargent et al. (2012)].
masse stellaire est comprise dans l’un des intervalles suivants : [10.00 : 10.33],
[10.33 : 10.67], [10.67 : 11.00], [11.00 : 11.50]. Il reste alors a` identifier comment ces
galaxies qui, au sein d’un meˆme e´chantillon, sont proches en terme de masse stel-
laire de´ja` assemble´e, se repartissent vis a` vis de leur taux de formation spe´cifique.
Dans chacun de ces quatre groupes de masse, la distribution normalise´e est
e´tonnamment similaire et peut eˆtre de´compose´e en deux distributions e´le´mentaires,
comme il est pre´sente´ en Fig. 1.35. Ces distributions sous-jacentes ajuste´es par des
fonctions parame´triques de type log-normales sont qualifie´es de main sequence 27
et starburst 28. La premie`re distribution regroupant la majorite´ des galaxies de
l’e´chantillon pre´sente un taux de formation spe´cifique caracte´ristique en moyenne
quatre fois plus faible que celui de la seconde distribution.
Cette double distribution met en lumie`re deux populations au sein meˆme des
27. expression issue de l’anglais : se´quence principale
28. expression issue de l’anglais de´signant une galaxie manifestant une flambe´e de formation
d’e´toile
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galaxies formant des e´toiles, l’une majoritaire s’inscrit dans un processus re´gulier de
formation d’e´toiles, proportionnel a` la masse d’e´toile de´ja` forme´e (voir Fig. 1.36). La
seconde, pre´sentant une efficacite´ de formation stellaire accrue, est probablement
constitue´e de galaxies au sein desquelles, des processus transitoires violents, lie´s par
exemple a` une sur-accre´tion de gaz frais cosmologique ou a` des interactions gra-
vitationnelles, pre´mices d’une fusion future, viennent accroitrent temporairement
l’activite´ de formation stellaire. Cette population, en raison de la forte activite´ de
formation stellaire enregistre´e, est donc qualifie´e de starburst.
Figure 1.36 – Evolution avec le redshift de la relation M?−SFR. Les trois cadrans supe´rieur
ainsi que les deux cadrans gauches infe´rieurs, pre´sentent la distribution des 22 816 galaxies ob-
serve´es par le programme NMBS (Whitaker et al., 2011) et se´lectionne´es dans diffe´rents inter-
valles de redshift (0.0 < z < 2.5). Les deux droites, verticale et horizontale, marquent les limites
en comple´tude des deux grandeurs indique´es. Dans le cadran infe´rieur droit sont reporte´es les
relations moyennes ainsi que les de´viations standard de chacune d’elles. On constate une nette
progression de l’efficacite´ de la formation stellaire avec le temps, le niveau moyen de la distribution
ne faisant que croˆıtre avec le redshift. [Figure extraite de Whitaker et al. (2012)].
Des observations comple´mentaires (e.g. Feulner et al., 2005; Dunne et al., 2009;
Stark et al., 2009; Labbe´ et al., 2010; Rodighiero et al., 2010a; Whitaker et al., 2012)
indiquent que l’efficacite´ moyenne de formation stellaire augmente avec le redshift
passant de log10sSFR = −1 a` noˆtre e´poque (z = 0) a` des valeurs le´ge`rement
supe´rieures a` log10sSFR = 0.1 pour des redshifts de l’ordre de z ' 3. La tendance
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pour des de´calages spectraux supe´rieurs z > 3 est encore sujet a` controverse : une
croissance continue s’opposant a` l’e´tablissement d’un plateau, traduction d’une
efficacite´ constante dans les e´poques les plus recule´es Noeske et al. (2007); Dunne
et al. (2009); Weinmann et al. (2011); Reddy et al. (2012); Stark et al. (2013). La
figure 1.36 pre´sente de manie`re concre`te cette augmentation croissante de l’activite´
moyenne de formation stellaire avec le redshift (cadran infe´rieur droit). Les re´sultats
qui y sont pre´sente´s sont issus des travaux de Whitaker et al. (2012).
1.5.2 Formation stellaire mode´re´e, flambe´e d’e´toile et ex-
tinction
Depuis les premiers pas re´alise´s par Hubble ou De Vaucouleurs qui s’efforc¸aient
a` classifier les objets extragalactiques de part leurs morphologies, l’e´tudes des ga-
laxies a franchi de grandes e´tapes. Aujourd’hui l’utilisation des grands programmes
d’observation, qu’ils soient mene´s au sol ou dans l’espace a ouvert les portes a` l’ana-
lyse statistique s’appuyant sur une multitude d’objets.
A pre´sent, un sce´nario, que l’on pourrait qualifier de mode`le standard, se des-
sine : la formation stellaire semble eˆtre principalement localise´e dans des galaxies
a` disque, pre´sentant des structures spirales plus ou moins marque´e. Au sein de ces
structures, la formation de nouvelles e´toiles est re´gulie`re et s’inscrit dans un rythme
continue, qualifie´ de se´culaire. Cette activite´ moyenne, semble s’accroˆıtre pour at-
teindre un pic d’efficacite´ vers z ' 2. Cette population de galaxies s’inscrit dans ce
qui est commune´ment appele´ aujourd’hui la se´quence principale (main sequence).
En paralle`le sont identifie´es des galaxies a` la morphologie irre´gulie`re. Ces struc-
tures tourmente´es semblent, au regard de leur couleur bleue, he´berger une forte
activite´ de formation stellaire. Cette dernie`re s’ave`re, dans nombres de cas, re´sulter
d’interactions gravitationnelles pre´figurant une fusion prochaine. Ces sursauts de
formation stellaire, gouverne´s par des effets d’environnement, marquent le second
mode de formation d’e´toile, dit starburst (Barnes & Hernquist, 1991; Elbaz & Ce-
sarsky, 2003; Hopkins et al., 2006; Cox et al., 2008; Teyssier et al., 2010).
Ces collisions de galaxies, acce´le´rant la transformation du gaz disponible en
e´toiles, s’inscrivent tre`s probablement dans la liste des me´canismes responsables de
la ste´rilisation des galaxies. En effet la sur-production d’e´toiles engendre´e par les
phe´nome`nes de compression ge´ne´re´s par les fusions, pre´cipitent l’appauvrissement
en gaz de la structure. Celle-ci est ste´rilise´e. La fraction e´leve´e de galaxies ellip-
tiques rouges, au centre des amas, sites les plus a` meˆme de voir se de´rouler une
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(a) (b)
Figure 1.37 – Collisions de galaxies ge´ne´ratrices de flambe´e de formation stellaire. Le premier
syste`me (a), baptise´e les antennes tire ce nom des deux grandes queues de mare´es gravitation-
nelles, visibles de part et d’autre du centre de la collision. Le Quintette de Stephen (b) abrite lui
plusieurs hoˆtes en interaction.
fusion de galaxies, tend a` indiquer que le re´sultat de telles rencontres aboutit a` la
formation de ce type particulier de structures que sont les galaxies elliptiques (ou
lenticulaires).
L’e´volution des galaxies semble donc suivre un processus de formation stellaire
mode´re´e et continue, ponctue´ d’e´ve`nements violents. Ces phases intenses de for-
mation sont intimement lie´es a` l’environnement dans lequel e´volue la structure.
Qu’ils soit le fruit d’une alimentation exceptionnelle en gaz frais cosmologique,
ou se produisant lors d’interactions faisant intervenir plusieurs acteurs, ces sur-
sauts d’activite´ marquent ge´ne´ralement la fin de la phase mode´re´e, et l’entre´e de
la galaxie dans une e´volution passive, au sein de laquelle, les populations stellaires
de´ja` forme´es vieillissent inexorablement, sans voir de nouvelle ge´ne´ration d’e´toiles
e´merger.
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Chapitre 2
Un cadre pour la formation des galaxies
Ce qui est incompre´hensible, c’est que le monde soit compre´hensible.
-Albert Einstein (1879 - 1955)
Re´sume´
Apre`s avoir pre´sente´, sous le regard des observations, les grandes e´tapes
de l’e´volution des galaxies, ce second chapitre s’articule sur la pre´sentation
du cadre formel, dit Λ − CDM . Apre`s une pre´sentation rapide du forma-
lisme, issu de la relativite´ ge´ne´rale, permettant de de´crire l’e´volution de la
ge´ome´trie de notre Univers (2.1), une description plus de´taille´e des compo-
santes e´nerge´tiques est aborde´e. La seconde partie de ce chapitre se focalise
sur les processus de structuration de la matie`re (2.2). Les grandes structures,
re´sultats des contraintes gravitationnelles imprime´es par la matie`re noire dans
le champ de densite´, apparaissent dans les releve´s des programmes d’obser-
vation 2dF et SDSS. La mise en oeuvre de ces me´canismes structurants fait
partie inte´grante du sce´nario dit de formation hie´rarchique des galaxies dont
les principes cle´s sont ensuite pre´sente´s. La matie`re noire joue donc un roˆle
majeur dans la structuration, il est donc impe´ratif de de´crire le plus fine-
ment possible son e´volution. La fin de ce chapitre (2.3) est donc consacre´e
aux deux me´thodes (analytique et issue de simulations nume´riques) utilise´es
pour de´crire l’e´volution des halos de matie`re noire, hoˆtes de la formation des
galaxies.
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2.1 De´crire la ge´ome´trie et le contenu de notre
Univers
2.1.1 Ge´ome´trie et Univers relativiste
L
e cadre the´orique actuel dans lequel est de´crit l’e´volution de noˆtre Univers et
donc celle des galaxies est celui de la relativite´ ge´ne´rale et plus particulie`rement
des e´quations d’Albert Einstein. L’une des plus ce´le`bres the´ories du XXe`me sie`cle
relie, sous certaines hypothe`ses, le contenu e´nerge´tique a` la ge´ome´trie de l’Uni-
vers, repre´sente´ respectivement par le tenseur impulsion-e´nergie (Tµν) et le tenseur
me´trique (gµν). Ce lien est construit via un certain nombre d’autres grandeurs que
sont, le tenseur de Ricci (Rµν), la courbure scalaire R, la constante cosmologique
Λ, indispensable pour d’e´crire l’expansion de la trame cosmique, sans oublier la
constant universelle de gravitation G :
Rµν +
(
Λ− 12R
)
gµν =
8piG
c4
Tµν (2.1)
Les hypothe`ses principales fondent, ce qui est ge´ne´ralement appele´ le principe
cosmologique. Ce dernier stipule que, l’univers est homoge`ne, sa composition ne
varie pas d’une re´gion a` l’autre, et isotrope, les lois physiques qui le de´crivent sont
les meˆmes en tout point.
Dans le cadre le plus couramment utilise´, la ge´ome´trie de notre Espace-Temps
est de´crite par la me´trique de Friedmann-Robertson-Walker (FRW). Celle-ci donne
l’expression, dans le syste`me de coordonne´es polaires (dr, dθ, dφ), d’un intervalle
infinite´simal d’espace-temps :
ds2 = c2dt2 − a2(t)
[
dr2
1− kr2 + r
2dθ2 + r2sin2(θ)dφ2
]
(2.2)
Ici, a(t), le facteur d’e´chelle traduit l’e´volution avec le temps de la trame d’espace
temps, c est la ce´le´rite´ de lumie`re dans le vide, dt un intervalle e´le´mentaire de temps
et k le parame`tre de courbure. Ce dernier, de´duit des observations du satellite
WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe : Spergel et al. (2007)) et plus
re´cemment de la mission europe´enne Planck :(Planck Collaboration et al., 2013)
est compatible avec une courbure nulle k = 0.
L’e´volution du facteur d’e´chelle est de´duit de l’e´quation pre´ce´dente (Eq. 2.1) et
69
2. Un cadre pour la formation des galaxies
est gouverne´ par le syste`me d’e´quation diffe´rentielles suivant :
(1) a¨ = −4piG3
(
ρm +
3P
c2
)
+ Λc
2
3 a
(2)
(
a˙
a
)2
= 8piG3 ρm +
Λc2
3
(2.3)
Dans ce syste`me intervient alors ρ et P qui sont respectivement la densite´ et la pres-
sion des fluides composant noˆtre Univers. Dans la me´trique explicite´e pre´ce´demment
(Eq. 2.2), la densite´ de matie`re 1 (ρm) de´croit au fur et a` mesure que l’Univers se
dilate, que son volume augmente :
ρm = ρm,0
[
a(t0)
a(t)
]3
On donne ici son e´volution en fonction des valeurs locales (t0) de la densite´ de
matie`re ρm,0 et du facteur d’e´chelle a(t0). Plus ge´ne´ralement, cette densite´ est
donne´e sous la forme d’un parame`tre sans dimension :
Ωm =
8piG
3H20
ρm,0 avec H0 =
[
a˙(t0)
a(t0)
]
dans lequel intervient la constante dite de Hubble H0 mesure´e localement (t0).
Dans la meˆme veine, on donne e´galement la densite´ normalise´ d’e´nergie noire :
ΩΛ =
Λc2
3H20
Suivant ce formalisme, la seconde e´quation du syste`me 2.3 se reformule suivant :
a˙
a
(t) = H0
√
Ωm
[
a(t0)
a(t)
]3
+ ΩΛ (2.4)
1. On ne donne ici que la densite´ lie´e a` la matie`re et a` l’e´nergie noire responsable de l’expan-
sion. Cette description re´ductrice ne prend pas alors en compte la densite´ dite de rayonnement.
Cette simplification n’a que peut d’effet. En effet, meˆme si le rayonnement dominait le contenu
e´nerge´tique de l’Univers dans les premiers instants de l’univers, sa densite´ de´croissant plus rapi-
dement que celle de la matie`re, les photons se diluant, ils n’en repre´sentent actuellement qu’une
infime fraction.
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2.1.2 De´calage spectral (redshift) et mesure de distances
Redshift
L’e´volution du facteur d’e´chelle, traduit donc la dilatation au cours du temps
de la trame cosmologique. Cette expansion, comme aborde´ dans le chapitre 1,
affecte le rayonnement e´mis par les galaxies. Les longueurs d’ondes λem et λobs
correspondantes respectivement a` celle e´mise par la source au temps tem et celle
mesure´e par l’observateur au temps tobs = t0 > tem sont relie´es par le de´calage
spectral z (ou redshift en anglais) :
1 + z = λobs
λem
= a(t0)
a(tem)
(2.5)
Par l’interme´diaire des e´quations (2.4, 2.5) ont peut relier le redshift au temps qui
se´pare l’instant d’e´mission du rayonnement (tem) et l’instant d’observation (t0). Ce
temps de regard en arrie`re 2 tlbt n’est rien d’autre que l’inte´grale du temps passe´
depuis l’e´mission du rayonnement :
tlbt =
∫ t0
tem
dt =
∫ zem
0
1
H0(1 + z)
√
Ωm(1 + z)3 + ΩΛ
dz
La relation entre les pas infinite´simaux de temps (dt) et de redshift (dz) e´tant
donne´e par :
dz
dt
= −a(t0)a˙(t)
a2(t) = −H0(1 + z)
√
Ωm(1 + z)3 + ΩΛ
Distances comobile et lumineuse
La de´finition 2.4 permet e´galement de de´finir la relation liant le de´calage spectral
(z) et la distance qui se´pare l’observateur de la source de rayonnement. Dans un
Univers en expansion, plusieurs de´finitions de distance co-existent. La premie`re de
ces distances, dite comobile et note´e Dc(z) s’affranchit des effets de l’expansion, ou
plus pre´cise´ment suit l’expansion de notre Univers. Par ce fait, la distance comobile
entre deux objets est donc constante au cours du temps.
Dc(z) =
∫ t0
tem
c(1 + z)dt =
∫ z
0
c
H0
√
Ωm(1 + z)3 + ΩΛ
dz (2.6)
2. Traduit de l’anglais : lookback time.
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Figure 2.1 – Le fond diffus cosmologique vu par le satellite europe´en Planck. Chaque variation
de coloration, trace d’infimes variations (' µK) de tempe´rature. Ces e´carts de tempe´rature sont
la signature de perturbation de densite´ ne rompant qu’a` un niveau extreˆmement faible (10−6 K)
l’homoge´ne´ite´ globale. Malgre´ tout, ce sont ces grumeaux primordiaux qui vont, sous l’effet de
la gravitation donner naissance aux grandes structures et aux amas de galaxies actuels. [Cre´dit :
Collaboration Planck].
Bien que cette distance soit une indication pre´cieuse pour de´crire le positionnement
des objets dans un Univers en expansion, elle n’est pas e´gale, dilatation des lon-
gueurs d’onde oblige, a` la distance parcourue par les photons. Or, dans le cadre des
me´thodologies et des re´sultats pre´sente´s dans le chapitre 1, la mesure de cette dis-
tance, dite lumineuse et note´e Dl(z), est indispensable pour de´duire les proprie´te´s
intrinse`ques de la source du rayonnement. L’e´volution de cette distance lumineuse
est relie´e au de´calage spectral, prenant en compte par de´finition la modification de
la longueur d’onde sous l’effet de l’expansion, comme suit :
Dl(z) = (1 + z)Dc(z) (2.7)
2.1.3 Le contenu de notre Univers
L’empreinte du fond diffus cosmologique
Comme mentionne´ pre´ce´demment, les e´quations d’Einstein (Eqs. 2.3) de´crivant
l’e´volution de notre Univers, s’appuient sur le lien entre ge´ome´trie et contenu
e´nerge´tique de ce dernier. La question de sa composition se pose alors.
La re´ponse a` cette question est contenue dans la premie`re lumie`re e´mise dans
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notre Univers. Dans les premiers instants, ce dernier pre´sente des densite´s et des
tempe´ratures extreˆmes. Dans ces conditions, matie`re et rayonnement sont intiment
lie´s et interagissent perpe´tuellement. Puis, progressivement, du fait de l’expansion,
le milieu se dilue, la tempe´rature baisse, elle devient alors suffisamment basse pour
que matie`re et rayonnement soient libe´re´s de leurs emprises mutuelles. Les photons
sont libres de parcourir des distances tre`s e´leve´es, distances allant jusqu’a` celle
nous se´parant de cette surface de dernie`re diffusion. Aujourd’hui, les instruments
peuvent mesurer, dans le domaine radio 3, la trace fossile de ce rayonnement origi-
nel. La figure 2.1 pre´sente la cartographie, tout le ciel, la plus de´taille´e et la plus
pre´cise jamais re´alise´ de ce fond diffus cosmologique. Issu de l’analyse approfon-
die des donne´es recueillies par le satellite europe´en Planck, cette distribution de
tempe´rature pre´sente d’infimes variations (' µK), traduction d’infimes perturba-
tions dans le champ de densite´ de matie`re.
Le mode`le standard, Λ− CDM
L’analyse complexe de ce fond primordial de photons s’inscrit dans le cadre
the´orique du mode`le cosmologique standard. Celui-ci, baptise´ Λ − CDM s’ap-
puie sur un contenue e´nerge´tique se´pare´ en trois composantes d’importance assez
diffe´rentes.
– La matie`re dite classique compose´e des baryons (protons, e´lectrons compo-
sant le noyau des atomes) des e´lectrons et de toutes les autres particules de
notre environnement quotidien. Elle constitue e´galement les e´toiles, et le gaz
interstellaire.
– Aux coˆte´s de cette matie`re classique qui nous est familie`re, semble co-exister
une matie`re plus e´trange, plus sombre. Ce second constituant, appele´ matie`re
noire froide (CDM 4) est au centre du mode`le cosmologique standard actuel.
Repre´sentant la majorite´ de la matie`re dans notre Univers, celle-ci n’interagi-
rait que tre`s peu avec sa consœur la matie`re baryonique, rendant les de´tections
directes difficiles. En revanche elle subit la gravitation, force dominante aux
e´chelles cosmologiques, elle peut donc eˆtre de´tecte´e indirectement, par l’ana-
lyse des comportements dynamiques des grands ensembles de matie`re : les
amas de galaxies par exemple. Les premie`res hypothe`ses sur l’existence d’une
3. Meˆme si, a` l’origine, ce fond de photons cosmologiques a e´te´ e´mis a` des longueurs d’ondes
beaucoup plus courte, traduction du niveau d’e´nergie encore e´leve´ qui reignait a` cette e´poque,
comme tout signal lumineux il a subit l’expansion de notre Univers. C’est pourquoi aujourd’hui,
ce rayonnement est observe´ dans le domaine des ondes radio.
4. traduction de l’anglais Cold Dark Matter
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telle matie`re sont donc apparues pour expliquer les re´sultats, troublants, pro-
venant des premie`res e´tudes focalise´es sur les amas de galaxies. En 1933, Fritz
Zwicky (1898-1974), un astrophysicien ame´ricano-suisse, observe a` l’aide du
te´lescope du Mont Wilson (voir Fig.1.2) l’amas de galaxie dit de Coma (Zwi-
cky, 1937). Il souhaite mesurer la masse dynamique Mdyn, qui intervient dans
les e´quations re´gissant le mouvement des corps, et comparer celle-ci a` la masse
lumineuse, Mlum de´duite d’une part, de la mesure de l’e´nergie produite par
les e´toiles he´berge´es par les galaxies hoˆtes de l’amas, et d’autre part, d’une
distribution raisonnable de ces populations stellaires dans ces galaxies. Les
mesures de dispersion de vitesse au sein de l’amas de la Coma, e´tablies par
Zwicky, indiquent alors une tre`s forte diffe´rence entre ces deux estimateurs,
la masse dynamique e´tant environ 400 fois supe´rieure a` la masse lumineuse.
A l’e´poque, les grandes incertitudes sur les mesures, couple´es au faible niveau
de connaissance sur la distribution du gaz et des poussie`res dans les galaxies
n’ont pas permis de conclure.
Malgre´ une nouvelle mesure, base´e sur les meˆmes traceurs, effectue´e par Sin-
clair Smith en 1936 dans l’amas de la Vierge (Smith, 1936) l’hypothe`se de
cette matie`re sombre restera inexplore´e pendant pre`s de quarante ans. En
effet, c’est au cours des anne´es 1970 que l’astronome ame´ricaine Vera Rubin
(1928 - ) fit re´-e´merger cette notion aux travers de ces e´tudes sur la rota-
tion des galaxies spirales. Ces travaux re´sume´s en cinq articles, de Rubin
et al. (1977) a` Rubin et al. (1979), de´montrent que les vitesses de rotation
des e´toiles mesure´es dans ces galaxies a` disques sont incompatibles avec les
pre´dictions issues de la the´orie de la gravitation si l’on ne prend en compte
que la masse trace´e par les e´toiles Mlum. Les vitesses mesure´es e´tant beaucoup
plus e´leve´es qu’attendu, ajoute´ au fait que la vitesse ne semble pas de´croitre
avec l’e´loignement au centre de la structure, le lien direct entre vitesse et
masse dynamique permet a` Vera Rubin de postuler l’existence d’un gigan-
tesque halo de matie`re, non visible, entourant les galaxies. Cette distribution
de masse semble aujourd’hui en accord avec de nombreuses mesures effectue´es
sur les groupes de galaxies (lentillage gravitationnel, Brainerd et al. (1996),
McKay et al. (2001), Hoekstra et al. (2004), Mandelbaum et al. (2006a),
Mandelbaum et al. (2006b), Leauthaud et al. (2010), Leauthaud et al. (2012)
).
– Le troisie`me constituant de l’Univers, majoritaire en terme de densite´ d’e´nergie
est, la` aussi pre´sent sous une forme sombre. Il s’agit de l’e´nergie sombre.
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Cette composante, intimement lie´e a` la constante cosmologique Λ, figurant
dans le syste`me d’e´quations pre´ce´dent (Eqs. 2.3), n’est autre que la traduc-
tion en terme de contenu e´nerge´tique, de l’effet d’expansion observe´ dans
noˆtre Univers. Caracte´rise´ par une pression ne´gative, cette e´nergie noire est
le moteur principal de la dilatation continuelle de notre Univers. Le mode`le
cosmologique standard nous indique qu’a` la suite de l’e`re radiative, au cœur
de laquelle la densite´ d’e´nergie e´tait domine´e par les photons, apre`s l’e`re
de la matie`re, notre Univers est actuellement domine´ par cette composante
particulie`re d’e´nergie dont l’origine exact est encore inconnue. L’entre´e dans
l’e`re de l’e´nergie noire s’accompagne, au vu des dernie`res mesures (superno-
vae, Riess et al. (2007), Kowalski et al. (2008), Conley et al. (2011)), d’une
acce´le´ration de l’expansion de notre Univers
Mode`le et observations, un accord quasi-parfait !
Les hypothe`ses et les lois du mode`le cosmologique standard de´duites des e´quations
de la relativite´ ge´ne´rale et de la physique des particules permettent d’analyser et
de de´crire statistiquement la distribution de tempe´rature, mesure´e sur la totalite´
du ciel, par le satellite Planck (voir Fig. 2.1). L’un des outil les plus adapte´s a`
cette e´tude est appele´e, spectre de puissance. Ce dernier traduit l’intensite´ des
fluctuations de tempe´rature (et donc de densite´) mesure´es en fonction de l’e´chelle
spatiale.
La figure 2.2 pre´sente le spectre de puissance e´tablie par les membres de la col-
laboration Planck. L’ajustement (Fig. 2.2 : courbe verte) du mode`le cosmologique
standard (Λ− CDM : Planck Collaboration et al. (2013)), aux points de mesures
(en rouge sur la figure 2.2) est d’une qualite´ exceptionnelle 5. Celui-ci permet de
contraindre un tre`s grand nombre de proprie´te´s comme l’aˆge de notre Univers, es-
time´ aujourd’hui a` 13.813 ± 0.058 milliards d’anne´es, mais de donner e´galement
avec une grande pre´cision le de´tail, en fraction, du contenu e´nerge´tique de´taille´
pre´ce´demment. La figure 2.3 de´crit cette composition de´duite des amplitudes et/ou
des e´carts d’amplitude entre les pics du spectre de puissance (Fig. 2.2). Elle indique
que la grande majorite´ de l’e´nergie de notre Univers se pre´sente sous une forme
sombre (68.3%), la matie`re noire occupant 26.8%, il ne reste pas plus de 4.9% du
5. L’ajustement du mode`le standard aux e´chelles angulaires (> 1˚ ) conduit a` un accord d’une
tre`s grande qualite´. En revanche, ce meilleur mode`le semble syste´matiquement sous estimer la
puissance des fluctuations aux grandes e´chelles (> 20˚ ). Meˆme si cette tendance reste compatible
avec la variance cosmique naturellement e´leve´e dans ce domaine angulaire, certain cosmologiste
y voit la trace d’une anomalie.
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Figure 2.2 – Spectre de puissance du fond diffus cosmologique mesure´ par le satellite europe´en
Planck. Aux points de mesures (rouges) est ajuste´ le meilleur jeu de parame`tres (6 seulement) du
mode`le standard (courbe verte). L’axe infe´rieur des abscisses indique l’e´chelle spatiale en degre´s
d’angle sur le ciel. L’e´chelle supe´rieure des abscisses indique elle, la valeur du multipoˆle (l). Aux
faibles valeurs de multipoˆle sont associe´es les grandes e´chelles spatiales. Ce spectre de puissance
indique que les fluctuations de tempe´rature (donc de densite´) les plus marque´es on une taille
apparente de l’ordre d’un degre´ d’angle. Pour comparaison, le diame`tre apparent de la lune est
approximativement de 0.5 degre´s d’angle. Cette e´chelle correspond a` la taille caracte´ristique des
fluctuations visibles en Fig. 2.1. [Cre´dit : Collaboration Planck].
contenu e´nerge´tique pour la matie`re classique. Il est alors inte´ressant de remarquer
que, malgre´ notre ignorance sur la composition et l’origine exacte de l’e´nergie noire
et de la matie`re noire, le mode`le standard Λ−CDM , s’accorde, avec une pre´cision
de´concertante aux observations, et plus particulie`rement aux re´sultats statistiques
extrait du fond diffus cosmologique.
Homoge´ne´ite´ a` grande e´chelle : l’inflation primordiale
La cartographie des fluctuations de tempe´rature re´alise´e par le satellite eu-
rope´en Planck et pre´sente´e en Fig. 2.1 re´ve`le une extreˆme homoge´ne´ite´. En effet,
les variations de tempe´rature d’un point a` l’autre de cette carte ne de´passe pas
quelques µK, et ce meˆme pour des re´gions tre`s e´loigne´es les unes des autres. Cela
signifie que l’ensemble des points visualise´s par cette cartographie, qu’ils soient
se´pare´s par de courtes ou de larges distances, ont e´te´, par le passe´, en relation
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Figure 2.3 – Le contenu
e´nerge´tique actuel de notre Univers
tel que mesure´ par le satellite
europe´en Planck. On constate que la
composante d’e´nergie noire domine
largement (68.3%), ne laissant ainsi
a` la matie`re, quelle soit sous forme
noire ou classique, moins d’un tiers
du contenu e´nerge´tique (matie`re
noire : 26.8% / matie`re classique :
4.9%). Ce diagramme nous indique
donc que plus de 95% de l’e´nergie
contenu dans notre Univers est
sous une forme sombre, de nature
inconnue. [Cre´dit Figure ESA :
Collaboration Planck]
causale : de l’information a pu se propager entre ces re´gions, la tempe´rature s’est
alors e´quilibre´e.
Ces observations posent alors le proble`me suivant : si l’on se place dans le cas
d’un Univers en expansion continue, au rythme constant mesure´ aujourd’hui alors,
le rayonnement voyageant a` vitesse finie, les re´gions les plus e´loigne´es observe´es
sur la voute ce´leste n’ont pas, dans ces conditions, pu e´changer d’information. Les
points les plus distants ne devraient alors donc pas pre´senter une telle homoge´ne´ite´.
Ce paradoxe est re´solu dans le cadre d’un mode`le d’Univers ayant subi une
forte phase d’inflation dans ses premiers instants. En effet, un tel processus, a du
e´tendre conside´rablement la toile cosmique, se´parant des re´gions proches, causale-
ment relie´es. A la fin de cette phase de dilatation, des points initialement lie´s, se
sont retrouve´s extreˆmement distants, pre´sentant des distances supe´rieures a` celles
accessibles au rayonnement dans le temps e´coule´. L’homoge´ne´ite´ observe´e est donc
le re´sultat d’une thermalisation re´alise´e avant cette phase d’inflation.
La phase d’inflation dilatant notre Univers, se´parant des re´gions initialement
tre`s proches, impacte e´galement la distribution des fluctuations de tempe´rature
et donc de densite´ observe´e. L’ensemble des points observables de notre Univers
ayant e´te´ causalement relie´s dans les temps pre´ce´dent l’inflation, la distribution des
fluctuations de densite´ (δρ) s’apparente aujourd’hui a` une distribution gaussienne,
traduction de cette extreˆme homoge´ne´ite´.
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2.2 La matie`re noire, grandes structures et mode`le
de formation hie´rarchique
La matie`re noire semble donc jouer un roˆle important dans la dynamique des ga-
laxies et plus encore dans les amas. Cette composante sombre dominant le contenu
en matie`re de notre Univers, son impact sur l’e´volution des structures doit eˆtre
important.
2.2.1 L’e´mergence de l’he´te´roge´ne´ite´
Un Univers en toile d’araigne´e
La figure 2.4 pre´sente l’un des re´sultats marquant du programme 2dF. Cette
campagne d’observation a permis de relever la position, sur la voute ce´leste mais
e´galement dans la profondeur du champ (redshift), d’un grand nombre de galaxies.
La distribution ainsi construite re´ve`le une structure constitue´e de regroupements
espace´s de vides marque´s, que l’on nomme, la toile cosmique 6.
Meˆme si l’Univers actuel semble homoge`ne aux tre`s grandes e´chelles 7 (> giga-
parsec) la structuration aux e´chelles interme´diaires re´ve´le´e par les programmes
2dF (Colless, 1999; Colless et al., 2001) ou SDSS (York et al., 2000) de´montre
une certaine he´te´roge´ne´ite´. La question des processus de transitions permettant
a` un Univers d’une extreˆme homoge´ne´ite´ (δρ/ρ ' 10−5, mesure´e dans le fond
diffus cosmologique : Smoot et al. (1991)) de pre´senter aujourd’hui cette structure
filamentaire he´te´roge`ne (Bond et al., 1996) se pose alors.
La matie`re noire, un temps d’avance !
C’est pre´cise´ment dans cette transition structurelle qu’intervient, a` part entie`re,
la matie`re noire. Il suffit de conside´rer les faibles, voir inexistantes interactions,
entre cette matie`re et le rayonnement pour comprendre que la matie`re noire est
un catalyseur a` la formation de ces grandes structures filamentaires observe´es au-
jourd’hui (voir Fig. 2.4). En effet, cette absence de couplage avec le rayonnement
permet, de`s les premiers instants, a` la matie`re noire de se structurer sous l’effet
de la gravitation. Aux meˆmes moments, l’emprise de ces interactions rayonnement-
matie`re sur la matie`re baryonique limite tre`s fortement sa structuration. Le temps
s’e´coulant, la densite´ et la tempe´rature moyenne de l’Univers diminuant, l’instant
6. Traduction de l’anglais cosmic web.
7. Ce qui conforte l’hypothe`se d’homoge´ne´ite´ du principe cosmologique
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Figure 2.4 – La distribution des galaxies vu par le programme 2dF (Colless, 1999; Colless
et al., 2001). Le releve´ de position de ces milliers de galaxies sur le champ du ciel mais surtout
dans la profondeur du champs (redshift) a` mis en e´vidence une re´partition des objets alternant
des concentrations et des vides. Par analogie, cette structuration a` grande e´chelle est nomme´ la
toile cosmique.
du de´couplage matie`re-rayonnement marque une transition importante. A cette
e´poque, la matie`re est libre elle s’engouffre alors dans les puits de potentiels forme´s
par les sur-densite´s de matie`re de´ja` structure´es. Le champ de densite´ de la matie`re
classique est alors sous la contrainte d’un potentiel gravitationnel ge´ne´re´ par la
matie`re dominante, la matie`re noire. L’existence de cette contrainte va acce´le´rer la
structuration de la matie`re baryonique qui va alors suivre celle de la matie`re noire.
Sans cette empreinte gravitationnelle, il semblerait que la matie`re classique n’aurait
pas pu atteindre de tels niveaux de structuration dans le laps de temps se´parant
notre e´poque (z = 0) de celle du de´couplage matie`re-rayonnement (z ' 1100, 380
000 ans apre`s le Big Bang).
2.2.2 Les grandes structures re´ve´le´es par l’ordinateur
Simuler l’Univers noir
L’analyse de´taille´e de ces processus de structuration gravitationnelle, affectant
la matie`re noire, fut permise par l’essor, dans le courant des anne´es 2000, des
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Figure 2.5 – La structuration de la matie`re noire au cours du temps. [Credit Figure consortium
Virgo, Springel et al. (2005)]
simulations nume´riques lourdes (e.g. Springel et al., 2005). Ces programmes in-
formatiques, tirant parti de la mise en re´seau de puissance de calcul importante
ont permis de de´velopper des simulations, de type N-corps, aux seins desquelles
e´voluent, dans des volumes cosmologiques (Lbox > 100 Mpc) une quantite´ toujours
plus grande (Np = 21603, pour Millenium) de particules massives. Au cœur de ces
volumes d’Univers simule´s, apparait alors progressivement une structure filamen-
taire (voir Fig. 2.5).
Une structuration progressive apparaˆıt
Les quatre cadrans de la figure 2.5 pre´sentent, a` des e´poques diffe´rentes, une
meˆme re´gion, restreinte issue d’un volume simule´. Le cadran supe´rieur gauche ex-
pose la structuration de la matie`re a` une e´poque extreˆmement recule´e (z ' 18) soit
200 millions d’anne´es seulement apre`s le Big Bang. A cet instant, en lieu et place des
infimes fluctuations imprime´es de`s la recombinaison, les contrastes de densite´ com-
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mencent a` ce creuser, meˆme si l’Univers semble encore d’une grande homoge´ne´ite´.
Plus tard dans l’e´volution des structures, aux alentours de z ' 6 (cadran supe´rieur
droit), l’he´te´roge´ne´ite´ apparait a` pre´sent bien marque´e. Les premie`res sur-densite´s
sont bien visibles et les vides s’accentuent. Encore plus tard, lorsque l’Univers a
un peu moins de la moitie´ de son aˆge actuel (z ' 1.4, cadran infe´rieur gauche) la
course a` la structuration est de´finitivement lance´e. La matie`re noire se concentre,
marquant d’avantage les contrastes de densite´, ces re´gions denses, baptise´es halos,
sont de plus en plus nombreuses. Les vides qui se forment alors aux de´triment de
ces halos denses se creusent. C’est dans ces instants que les premiers filaments de
matie`re noire, ve´ritables ponts entre les halos, se forment. De`s lors il n’auront de
cesse de s’accroˆıtre, accumulant la matie`re. Le dernier cadran, infe´rieur droit, ex-
pose la situation actuelle. Les plus gros halos de matie`re noire sont parfaitement
identifiables aux intersections des filaments. Ces derniers abritent e´galement, sur
l’ensemble de leurs e´tendus des halos plus petits et moins denses. Ceux-ci vont
poursuivres leur croissances et suivre l’orientation du filament qui, a` l’image d’un
toboggan va guider cette sur-densite´ de matie`re au cœur des structures les plus
massives. Cette formation progressive des structures de matie`re noire, e´voluant
par le regroupement, la fusion, de halos ge´ne`re des sur-densite´s de plus en plus
prononce´es.
2.2.3 Le mode`le de formation hie´rarchique des galaxies
La matie`re noire structure donc progressivement le champs de densite´ et fac¸onne
ainsi le champ gravitationnel. Comme aborde´ pre´ce´demment, la structuration gra-
vitationnelle de la matie`re classique est fortement ralentie du fait des incessantes
interactions rayonnement-matie`re. A l’instant du de´couplage, les baryons sont donc
plonge´s dans au sein d’une organisation a` grande e´chelle de´ja` initie´e. Sous la
contrainte des puits de potentiel environnants, la matie`re classique s’effondre pro-
gressivement au centre des structures de matie`re noire. Ces halos deviennent alors
les hoˆtes de la formation des galaxies. C’est en effet en leurs centres que la matie`re
baryonique, se condense, perdant une partie de son e´nergie par rayonnement. L’ef-
fondrement de ce gaz cosmologique, par conservation du moment angulaire, s’ac-
compagne de la formation de structure en disque, plus ou moins e´pais et plus ou
moins perturbe´, par les effets de la dynamique de l’accre´tion, ge´ne´ralement intense
a` ces e´poques recule´es (Toomre, 1963, 1964; Peebles, 1969; Blumenthal et al., 1986;
Mo et al., 1998; Elmegreen & Elmegreen, 2005; Dekel et al., 2009b).
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Figure 2.6 – La se´quence de
fusion de deux galaxies a` disque.
Les deux protagonistes sont claire-
ment identifiables se´pare´ment sur
la premie`re vignette. Au cours
des e´tapes suivantes, les deux ga-
laxies, apre`s avoir effectue´es un
passage rapproche´, fusionnent. Les
effets gravitationnels, perturbant
profonde´ment la dynamique in-
terne des deux structures sont par-
faitement visible avant la phase de
coalescence, en particulier les bras
de mare´e et le pont de matie`re unis-
sant les deux galaxies. Le resultat
de la fusion s’apparente a` une ga-
laxie elliptique dont la dispersion
de vitesse s’est, sous l’effet de la fu-
sion, fortement accrue vis-a`-vis des
deux proge´niteurs. [Figure extraite
de Cox et al. (2008)]
Sous l’effet des forces de gravitation et englobe´ dans la structuration a` grande
e´chelle forme´e par la matie`re noire, des halos de tailles diffe´rentes abritant en leurs
centres, pour la majeur partie des galaxies, fusionnent au sein de complexes devenus
plus massifs. Ces regroupements de sur-densite´s de matie`re noire, parfaitement
identifiables sur les deux vignettes basses de la figure 2.5, ne sont pas sans rappeler
la distribution des amas de galaxies (voir Fig. 1.26). On peut alors sans trop de
difficulte´ appre´hender le sce´nario commune´ment admis aujourd’hui, celui du mode`le
hie´rarchique de formation de galaxies :
– La matie`re noire, en l’absence de couplage avec le rayonnement, se structure
sous l’effet de la gravitation.
– A partir de l’instant du de´couplage, la matie`re classique contraint par le
champs de gravite´ imprime´ par sa consœur la matie`re noire de´bute son pro-
cessus d’effondrement rythme´ par sa perte progressive d’e´nergie (radiation).
A partir de ce gaz refroidi, aux alentours de z ' [12 − 10], se forme les
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premie`res ge´ne´rations de galaxies. Ces dernie`res, pour des raisons lie´es a` la
conservation du moment angulaire pre´sentent une distribution de matie`re sui-
vant une forme de disque de gaz au sein duquel vont s’allumer les premie`res
e´toiles.
– La croissance et l’e´volution de ces galaxies a` disque peut alors s’effectuer selon
deux modes :
– Un apport exte´rieur en gaz, draine´ par la matie`re noire alimente conti-
nuellement la galaxie. Cette accre´tion diffuse plus ou moins intense peut
eˆtre a` l’origine de se´quences de formation stellaire, la` aussi, plus ou moins
prononce´es.
– Les galaxies ainsi forme´es aux centres des halos de matie`re noire peuvent
alors eˆtre amene´es, sous l’influence gravitationnelle des structures a` grandes
e´chelles, se rapprocher voire meˆme, comme cela semble eˆtre le cas pour les
halo de matie`re noire, fusionner. Ces phe´nome`nes de fusions entre galaxies,
irre´me´diables re´sultats de la coalescence de halos, perturbent tre`s forte-
ment, tout au long de leurs de´roulements, la dynamique et l’activite´ de
formation stellaire des galaxies, hoˆtes des halos. La varie´te´ des parame`tres
intervenant lors d’une fusion, le sens de rotation des disques, l’angle d’im-
pact, les masses des proge´niteurs (matie`re noire et baryonique), dispersion
de vitesse, peut expliquer la zoologie des structures perturbe´es observe´es.
La figure 2.6 regroupe, sous forme d’imagettes, diffe´rentes e´tapes d’une
fusion de galaxies, simule´e nume´riquement. Le temps e´coule´ entre deux
prises de vues est indique´ en haut a` gauche de chaque repre´sentation (en
Milliard d’anne´es). Le premier cadran (haut gauche) pre´sente deux ga-
laxies a` disque identifiables individuellement. La ligne pointille´e, pre´sente
sur quelques unes des vignettes, indique la trajectoire de la galaxie satellite,
la moins massive des deux. De`s la seconde e´tape repre´sente´e (t = 1.20 Gyr),
les effets de mare´e gravitationnel sont clairement visibles. Apre`s un pre-
mier passage aux travers (ou tre`s proche) de la galaxie la plus massive,
la plus petite structure rebrousse chemin. Les deux galaxies fusionnent un
peu plus tard. Alors que la dynamique des deux disques initiaux abritaient
une rotation re´gulie`re et structure´e avec en moyenne une dispersion de
vitesse relativement faible (σv ' 50 − 100 km/s), la galaxie re´manente,
pre´sente une dynamique globale beaucoup moins marque´e avec une disper-
sion de vitesse ge´ne´ralement beaucoup plus e´leve´e que celle des proge´niteurs
(σv ≥ 200 km/s). La morphologie de cette galaxie, re´sultat de fusion s’ap-
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parente fortement aux galaxies elliptiques explicite´es dans le chapitre 1. Il
faut ajouter que les effets gravitationnels engendre´s par le ou les passages
rapproche´s successifs entre les protagonistes de la fusion, puis la phase
de coalescence, ge´ne`re dans la majorite´ des cas des flambe´s de formation
stellaire. Ces brusques augmentations du taux de formation stellaire s’ac-
compagne d’une surconsommation du gaz pre´sent dans les galaxies. La
quantite´ de gaz restant suite a` la fusion est alors tre`s souvent insuffisant
pour la cre´ation de nouvelle ge´ne´ration d’e´toile. Les populations stellaires
pre´sentes vieillissent, la galaxie s’e´teint progressivement.
2.3 Repre´senter et quantifier la structuration des
halos de matie`re noire, hoˆtes de la formation
des galaxies.
Comme nous venons de le voir, la matie`re noire froide (CDM ) structure le
champ de densite´ initiant le processus de formation des galaxies au coeur des halos.
La mode´lisation de la formation et de l’e´volution des galaxies commence donc par
la description quantitative de l’organisation de la matie`re noire.
Comme l’indiquaient de´ja` les mode`les de Bardeen et al. (1986) les simulations
nume´riques (voir Fig. 2.5) ont confirme´ que l’e´volution du champ de densite´ voit
l’e´mergence progressive de sur-densite´s. Ces halos de matie`re noire, initialement
de petites tailles, regroupant peu de masse, croissent progressivement suivant deux
modes : i) une accre´tion diffuse et continue de masse ii) des phases de coalescence
entre structures pre´-existantes, ce sont les fusions de halos.
Cette structuration est alors qualifie´e de bottom-up dans le sens ou` la progression
s’effectue via la formation initiale de petits halos qui, accumulant de la masse et
fusionnant, donnent naissance a` des halos de plus en plus gros. Cette croissance
progressive est ge´ne´ralement compare´ a` un arbre. Chaque petite branche de cet
arbre repre´sente la croissance en masse d’un halo. L’intersection de deux branches
marque, elle, une fusion. La figure 2.7 est une parfaite illustration de ce type de
repre´sentation qualifie´e d’arbre de fusion.
Les mode`les dit semi-analytiques s’appuient ensuite sur cette architecture de la
matie`re noire pour contraindre les me´canismes, lie´e a` la physique des baryons qui
interviennent dans la formation et l’e´volution des galaxies.
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Figure 2.7 – Sche´ma d’un arbre de fusion. Le
temps e´voluant du haut vers le bas, l’e´paisseur
progressivement croissante des branches sym-
bolise la croissance en masse des structures.
Les intersections de branches, repre´sentent elles,
les fusions entre halos de matie`re noire. Dans
ce sche´ma, les fusions sont binaires meˆme si,
dans la re´alite´ algorithmique, de telles rencontres
peuvent associer un plus grand nombre de struc-
tures (proge´niteurs). Le paradigme bottom-up
est clairement visible, la collection de structures
de faible masse forme´e initialement, donne nais-
sance, par des processus de coalescence progres-
sifs a` des halos de plus en plus massifs. [Cre´dit
Figure Lacey & Cole (1993)]
Les arbres de fusion peuvent eˆtre produit selon deux me´thodes distinctes. La
premie`re, entie`rement analytique s’appuie initialement sur les travaux de Press &
Schechter (1974). Cette premie`re approche est pre´sente´ dans la prochaine section
(2.3.1). La seconde me´thode utilise des simulations de type N-corps traitant de
l’e´volution de la matie`re noire (voir Fig. 2.5). Dans ce cas, et comme il sera pre´sente´
dans la section 2.3.2, la localisation, la caracte´risation et le suivi dans le temps des
groupes stables de particules permet d’extraire de la simulation les arbres de fusion.
2.3.1 Le formalisme de Press-Schechter
Historiquement, la description de la structuration de la matie`re noire est mode´lise´e
suivant une approche the´orique extraite de l’analyse statistique du champ de fluc-
tuation de densite´ primordiale. Les premiers travaux ont e´te´ mene´s par Press &
Schechter (1974). Le formalisme de´veloppe´ dans ces travaux sera ensuite e´tendu
par Bond et al. (1991); Bower (1991) puis utilise´ par exemple, dans les e´tudes de
et Lacey & Cole (1993, 1994) et/ou Somerville & Kolatt (1999) pour de´crire la
construction d’arbre de fusion.
Description du champ de densite´
Comme mentionne´ pre´ce´demment, le champ densite´ ρ(~x, t) pre´sente, en raison
de la forte phase d’inflation, une forte homoge´ne´ite´. La distribution de ces fluctua-
tions :
δρ(~x, t) =
ρ(~x, t)
ρ
− 1
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ou` ρ est la densite´ moyenne, semble suivre une distribution gaussienne :
f(δρ(~x, t)) =
1√
2piσ(δρ(~x, t))
exp
[
− δρ(~x, t)
2
2σ(δρ(~x, t))2
]
de moyenne nulle et d’e´cart type σ(δρ(~x, t)). Cela signifie que l’amplitude de ce
champ de fluctuation peut-eˆtre vue comme la re´alisation d’une variable ale´atoire
suivant une telle re´partition et qui peut donc, par de´finition, eˆtre entie`rement de´crit
par la seule donne´e de son spectre de puissance :
P (k, t) =
∣∣∣δ˜ρ(~k, t)∣∣∣2 avec δ˜ρ(~k, t) = ∫ δρ(~x, t)exp(−i~k · ~x) d3~x
Le calcul de ce spectre de puissance, P (k, t), fait intervenir une fonction qui occupe
une place centrale dans le formalisme de Press & Schechter (1974), il s’agit de la
transforme´e de Fourrier du contraste de densite´ : δ˜ρ(~k, t). Le spectre de puissance,
par l’interme´diaire de la fonction δ˜ρ(~k, t) de´crit donc statistiquement le champ
densite´ de matie`re au sein duquel vont se former les halos. Ce spectre de puissance
s’exprime ge´ne´ralement sous la forme P (k, t) = akn.
Les halos sont de´finis comme des concentration de matie`re qui se forment, effets
de gravitation oblige, en lieu et place des maxima du champ de contraste de densite´.
Croissance line´aire et effondrement
Dans les tous premiers instants, les fluctuations du champs de densite´ sont
faibles, δρ(~x, t << t0) << 1 et croissent initialement selon le facteur de croissance
D(t) ou D(z). Ce mode de croissance line´aire s’arreˆte lorsque le contraste de densite´
approche de l’unite´, δρ(~x, t) ' 1. A cet instant les effets non-line´aires deviennent
importants et la re´gion de l’espace concerne´e finit par s’effondrer pour former une
structure gravitationnellement lie´e et relaxe´e : un halo de matie`re noire se forme.
La the´orie line´aire n’est donc valable que pour des contrastes de densite´ infe´rieurs
a` cette valeur limite :
ω(z) = δρ,c(z) =
1.686
D(z) (2.8)
Pour identifier et suivre les re´gions qui, de´passant le seuil de contraste de den-
site´ critique δρ,c(t), s’effondrent, l’approche classique consiste a` appliquer un filtre
spatial (convolution : Eq. 2.9) sur le champ de densite´. Le filtre de´finit une zone de
taille R, subissant l’effondrement et donnant ainsi naissance a` un halo de matie`re
noire de masse M . Deux filtres sont traditionnellement utilise´s. On se place dans le
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cadre de´finit dans les travaux de Bond et al. (1991) et Lacey & Cole (1993, 1994)
pour de´finir les filtres :
– Top Hat filter :
WM (r) =
3
4piR3
1, if r < R0, sinon
Pour lequel la masse contenu dans le volume filtre´ est donne´e par :
M = 43piρR
3
– Gaussian filter :
WM (r) =
1
(2pi)3/2R3 exp
(
− r
2
2R2
)
Dans ce cas la masse contenue dans la structure de taille R est donne´e par
M = (2pi)3/2ρR3
Une grandeur cle´e : la variance S(M)
Au sein du formalisme de Press & Schechter (1974) mais e´galement dans sa
version e´tendue (Bond et al., 1991; Bower, 1991), les structures de matie`re noire
sont caracte´rise´es par une grandeur bien particulie`re, leur variance :
S(M) = σ2(M) = 12pi2
∫
P (k, t)|W˜M (k)|2k2dk (2.9)
Cette de´finition fait appel a` la transforme´e de Fourrier des filtres pre´ce´demment
de´finit :
– Top Hat filter :
W˜M (k) =
3
(kR)3 (sin(kR)− kRcos(kR))
– Gaussian filter :
W˜M (k) = exp
(
− (kR)
2
2
)
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Probabilite´s conditionnelles
Dans le cadre du formalisme e´tendu propose´ par Bond et al. (1991) et Bower
(1991) les structures de matie`re noire sont caracte´rise´es par deux grandeurs : le
seuil critique du contraste de densite´ w(z) (Eq. 2.8), qui renseigne sur l’e´poque de
formation de la structure, et la variance S(M) (Eq. 2.9) relie´e a` la masse 8 de la
structure.
Meˆme si, la structuration de la matie`re s’inscrit dans un processus s’initiant aux
petites masses et progressant vers les hautes masses, la me´thodologie propose´e par
(Bond et al., 1991; Bower, 1991) renverse la me´canique. En effet la construction
des arbres de fusion est inverse´e, elle s’appuie sur la de´termination de l’histoire
passe´e d’un halo de variance S0(M0) (de masse M0) donne´e e´voluant a` une e´poque
caracte´rise´e par un seuil en contraste de densite´ ω0(z0). Pour distribuer la masse
de ce halo entre ces proge´niteurs et constituer ainsi son histoire, la me´thode est
construite autour d’une distribution conditionnelle. Celle-ci donne la probabilite´
(Lacey & Cole, 1993, 1994) qu’un halo de variance S1(M1) a` une e´poque caracte´rise´e
par un seuil en contraste de densite´ ω1(z1) soit incorpore´ par la suite dans un halo de
variance S0(M0 > M1) donne´e a` une e´poque plus tardive identifie´e par ω0(z0 < z1)
et e´galement connue :
f(S1, ω1|S0, ω0)dS1 = 1√2pi
ω1 − ω0
(S1 − S0)3/2 exp
(
− (ω1 − ω0)
2
2(S1 − S0)2
)
dS1
Cette probabilite´ conditionnelle n’est pas utilise´e telle quelle, on lui pre´fe´rera la
formulation suivante (Lacey & Cole, 1993, 1994) :
f(∆S|∆ω)d∆S = 1√
2pi
∆ω
∆S3/2 exp
(
− ∆ω
2
2∆S2
)
d∆S (2.10)
donnant la probabilite´ que la variance S(M) d’un halo s’accroissent de ∆S connais-
sant la dure´e d’e´volution : ∆ω = w(z+dz)−w(z). Dans le mode`le hie´rarchique les
masses des structures vont de´croissantes avec l’augmentation du redshift. Les ex-
pressions du spectre de puissance P (k, z) de´duit du mode`le cosmologique standard
(e.g. Eisenstein & Hut, 1998) ajoute´ a` la de´finition de la variance S(M, z) (Eq.
2.9) conduisent a` une relation de´croissante entre la masse M et la variance S(M)
du contraste de densite´ associe´e. Le passage de variables M → S conduit donc, en
8. La masse M d’un halo, caracte´rise´ par sa variance S(M), peut eˆtre calcule´e a` partir de
l’e´quation 2.9 par l’application d’un algorithme de type ite´ratif et ce, pour tout mode`le de spectre
de puissance de matie`re noire donne´.
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opposition a` la de´croissance de M a` une augmentation de S avec le redshift (z).
Ce qui implique naturellement ∆S > 0 9.
Construction pas a` pas d’un arbre de fusion
Ces probabilite´s e´tant ainsi e´tablies, en se donnant un halo de variance S0(M0)
il est alors possible, via un certain nombre de tirages ale´atoires respectant la proba-
bilite´ conditionnelle (Eq. 2.10), de fractionner la masse M0 en masses plus petites
(Mi < M0) et dont la somme est e´gale a` celle du descendant (M0 = ΣiMi).
Chaque masse ainsi tire´e est alors attribue´e soit a` un halo descendant, soit
a` une masse diffuse accre´te´e. La se´paration entre ces deux modes de croissance
est alors de´finie par l’instauration d’une masse critique Mlim 10 (e.g. Somerville &
Kolatt, 1999). Si la masse de´duite du tirage probabiliste est infe´rieure a` ce seuil
(Mi < Mlim) alors celle-ci est conside´re´e comme accre´tion diffuse. A l’inverse, si
Mi > Mlim alors cette masse est associe´e a` un proge´niteur du halo dont on construit
l’histoire.
Pour chaque halo, on distribue la masse aux travers de proge´niteurs auxquels
est ajoute´e une accre´tion diffuse. L’arbre de fusion est progressivement construit
en remontant le temps, l’histoire de chaque proge´niteur de halo e´tant a` son tour
de´taille´e. La re´currence est stoppe´e lorsque toutes les structures sont issue d’une
accre´tion diffuse ne pre´sentant donc plus de proge´niteur.
La construction progressive d’arbre de fusion, dans ce formalisme analytique
de Press-Schechter e´tendu repose sur l’hypothe`se forte que la distribution des
proge´niteurs d’une structure ne de´pend que de deux parame`tres : sa masse et son
e´poque. Cette hypothe`se appele´e re`gle de Markov justifie les seules de´pendances
en variance S(M) et en e´poque (w(z), contraste de densite´ critique) de l’e´quation
2.10. Par construction, ce formalisme ne prend donc pas en compte, dans ces va-
riantes les plus simples les phe´nome`nes d’environnement 11. Nous y reviendrons un
peu plus loin.
Je donne en Annexe A la description d’un algorithme, de´veloppe´ durant ma
premie`re anne´e de the`se, re´alisant ce type de distribution. Fortement inspire´ des
9. L’importance attache´ au fait que cette grandeur soit positive est a rechercher dans l’expres-
sion d’un changement de variable, utilise´ dans les algorithmes de construction d’arbre de fusion
analytique (Annexe A).
10. Dans la volonte´ de reproduire les effets de re´solution des simulations N-corps les masses
limites de re´solution sont fixe´es a` des valeurs Mlim ∈ [108, 1010] M.
11. En effet, il semble que l’intensite´ du processus d’accre´tion diffuse ne soit pas inde´pendant
de l’environnement. Les zones les plus denses pre´sentent en effet une augmentation significative
des taux d’accre´tion de matie`re.
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travaux de Somerville & Kolatt (1999) cet outil analytique construisant pas a` pas
l’histoire des halos pourra eˆtre ajoute´ au mode`le standard de´crit dans cette the`se
afin d’explorer l’histoire et les proprie´te´s des structures les plus petites.
2.3.2 L’analyse des simulations N-corps
La seconde me´thode, majoritairement utilise´e aujourd’hui pour construire les
arbres de fusion, s’appuie sur l’analyse de simulations nume´riques de type N-corps.
Des particules dans une boite !
Figure 2.8 – Evolution du nombre de parti-
cules utilise´e dans les simulation N-corps depuis
les anne´es 70. Alors que les premie`res simula-
tions n’utilisaient que quelques centaines de par-
ticules, les mode´lisations actuelles en regroupent
plusieurs milliards Np ' 1010. Cette augmenta-
tion s’est faite en partie graˆce au de´veloppement
d’algorithmes optimise´s (Barnes & Hut, 1986)
mais e´galement par l’e´mergence de machines de
calcul de´die´es et fortement paralellise´es.
La puissance toujours plus e´leve´e des centres de calcul intensif permet de re´aliser
des simulations mode´lisant la structuration de la matie`re noire dans des volumes
de taille cosmologique (Lbox ≥ 200 Mpc). La matie`re noire y est de´crite par un
grand nombre de particules (Np ≥ 10243). Chacune d’entre elle repre´sente une
masse de matie`re noire. Cette masse e´le´mentaire est directement relie´e au nombre
de particules utilise´es au volume cosmologique simule´ (L3box), ainsi qu’a` la densite´
critique de notre Univers (de´pendante des parame`tres cosmologiques) :
mcdm = ρc
L3box
Np
avec ρc =
3H2
8piG (2.11)
Les valeurs standards de cette masse de re´solution sont ge´ne´ralement inscrites dans
l’intervalle 108 − 1010 M.
Dans ces simulations, la seule interaction agissant au sein du volume comobile
n’est autre que la force de gravitation. Cette dernie`re structure donc le champ
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de densite´ mode´lise´ par les particules. Initialement, l’ensemble des particules est
dispose´ afin de reproduire les contrastes de densite´ mesure´s aux travers des observa-
tions du fond diffus cosmologique. Bien entendu, le champ de densite´ initial simule´
n’est pas strictement identique a` celui qui re´gnait au tout de´but de notre Univers
mais ces proprie´te´s statistiques, telles celles traduites par le spectre de puissance
des fluctuations, sont similaires. Ainsi, les objets (halos) e´voluant dans la simulation
auront e´galement des proprie´te´s statistiques (masse, taille, organisation spatiale)
identiques a` ceux e´voluant dans notre Univers.
Effets de re´solution
Meˆme si ce type de simulation s’effectue sur des volumes importants, ils n’en
restent pas moins finis. Les fluctuations de densite´ a` tre`s grande e´chelle sont donc
tronque´es. De plus, la re´solution en masse des simulations e´tant e´galement finie,
Mlim, les plus petites variations sont, elles aussi, absentes. L’e´volution de la matie`re
sur les tre`s grandes, mais e´galement sur les tre`s petites e´chelles ne sont donc pas
correctement reproduites dans ces simulations. Il est important d’en tenir compte
lors des analyses.
Identification et histoire des halos
Meˆme si la structuration de la matie`re noire semble e´vidente lorsque l’on re-
garde une succession d’instantane´s du champ de densite´ de´crit par une simula-
tion nume´rique (voir Fig. 2.5), l’identification et le suivi historique des structures
forme´es (halo) est complexe. L’e´mergence des structures, issues des sur-densite´s,
est un processus continue. Chaque instantane´, re´alise´ a` un pas de temps donne´
d’une simulation nume´rique ne donne, par de´finition, qu’une repre´sentation fige´e,
statique des effets produits par des me´canismes gravitationnels qui s’inscrivent eux
dans la dure´e. Toute la difficulte´ de la me´thodologie consiste donc a` identifier, dans
une suite re´gulie`re d’instantane´s 12 extraits de la simulation, les sur-densite´s de
matie`re et, ce qui est peut-eˆtre encore plus complexe, de suivre leurs e´volutions
aux diffe´rents instants. Pour ce faire, il est indispensable de construire des liens de
parente´ entre les structures identifie´es dans des instantane´s successifs. Ces lien de
parente´s, reliant deux aˆges d’une meˆme structure, formeront les branches de l’arbre
de fusion.
12. Les repre´sentations du champ de densite´ simule´, sont construites a` l’aide de diffe´rentes
sauvegardes de l’ensemble des positions et vitesses des particules. Ces e´tats des lieux sont re´alise´s
a` des instants donne´s espace´s re´gulie`rement tout au long de la dure´e de la simulation.
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Dans un premier temps, il faut se donner une de´finition du halo de matie`re noire,
de´finition qui soit applicable a` ce type particulier de repre´sentation utilisant des
particules pour de´crire le champ de densite´. En effet, la de´finition premie`re d’un
halo de matie`re noire, issue des mode`les analytiques, stipule que cette structure
doit eˆtre gravitationellement lie´e, virie´lise´e et relaxe´e. Dans une simulation, les
particules e´tant sans cesse soumises aux interactions de leurs consœurs (effets de
mare´e, fusions), l’hypothe`se de relaxation est, en ge´ne´rale, non respecte´e et doit, par
conse´quent, eˆtre e´carte´e de la nouvelle de´finition de´die´e aux simulations N-corps.
Il n’en reste pas moins qu’un halo de matie`re noire doit eˆtre identifie´e comme un
groupe de particules, respectant au mieux le the´ore`me du viriel, reliant les e´nergies
cine´tique et potentielle :
2Ek + Ep = 0 →
∑
i
mi
(
dri
dt
)2
=
∑
i,j>i
G
mimj
|ri − rj | (2.12)
La premie`re e´tape consiste donc a` identifier, localiser les sur-densite´s de parti-
cules dans le volume simule´. L’une des premie`res me´thodes historiquement utilise´e
s’articule autour d’un algorithme dit de percolation et baptise´ FOF-(Huchra & Gel-
ler, 1982; Davis et al., 1985) 13. Son principe est relativement simple, il se base
sur une distance dfof que l’on pourrait qualifie´e de parame`tre de voisinage. Cette
dernie`re de´finie en e´troite relation (afof ) avec la distance inter-particulaire moyenne
(Lbox/N1/3p ) de la simulation :
dfof = afof
Lbox
N
1/3
p
(2.13)
est utilise´e pour constituer un groupe de particules. La re`gle consiste a` ajouter pro-
gressivement toutes les particules situe´es a` une distance infe´rieure au seuil dfof
de toute autre particule de´ja` membre de ce groupe. Le protocole s’initie bien
e´videmment par un groupe constitue´ d’une seule particule non encore attribue´e, il
se poursuit en appliquant la re`gle de distance en se re´fe´renc¸ant sur chaque nouvelle
particule ajoute´e et ce, jusqu’a` ce que plus aucune particule ne satisfasse le crite`re
d’entre´e. L’algorithme s’arreˆte lorsque toutes les particules de la simulation sont
affilie´es a` un groupe d’au moins une particule. Le crite`re de distance (< dfof ) est
donc au cœur de la me´thode.
13. Acronyme issu de l’anglais : friend-of-friend. Il peut se traduire litte´ralement comme amis
d’amis. Il repre´sente parfaitement la construction progressive de la structure par accumulation de
particules proches voisines d’une particule membre du groupe.
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Une valeur trop faible de´bouche sur l’identification des re´gions les plus extreˆmes
qui s’ave`rent, le plus souvent, n’eˆtre en faite qu’une fluctuation interne d’une struc-
ture plus importante (on parle alors de sous-structure). A l’inverse, un crite`re d’ap-
partenance base´ sur une distance trop e´leve´e conduit a` l’identification de structures
dont le contraste de densite´ est trop faible vis-a`-vis de la densite´ moyenne de l’Uni-
vers. Ces groupes a` faible contraste regroupent en fait plusieurs structures relie´es
entre elles par des ponts. Ces halos cacahue`tes ne peuvent pas eˆtre valide´s. En
effet, bien qu’ils ne formeront probablement qu’une seule et meˆme structure dans
un futur plus ou moins proche, il doivent eˆtre identifie´s le plus toˆt possible en tant
que structures diffe´rentes. La raison de cette distinction est en re´alite´ lie´e au futur
contenu baryonique qui sera assigne´ a` chacun des halos de matie`re noire. Dans ce
type de situation, meˆme si la structure de matie`re noire pre´sente des liens te´nus,
les processus baryoniques doivent eˆtre traite´s, au maximum, en lien avec des halos
individualise´s.
Le crite`re de distance dfof est ge´ne´ralement de´fini comme e´gal a` un vingtie`me
de la distance inter-particulaire moyenne (afof = 0.2). Cette valeur est de´duite
d’expe´riences nume´riques (Cole & Lacey, 1996) mene´es sur des simulations. Elle
conduit ge´ne´ralement a` l’identification de structures sphe´riques proches du crite`re
du Viriel et dont la densite´ moyenne est de l’ordre de 200 fois celle de la boˆıte
d’Univers simule´e.
A un instant donne´, une fois que l’ensemble des particules pre´sentes dans le
volume ont e´te´ attribue´es a` un groupe, l’ensemble ainsi constitue´ ne contient que
peu, voire meˆme, qu’une seule particule. Cette situation ame`ne a` de´finir un seuil
minimal acceptable, en nombre de particules, pour conside´rer la formation d’un
halo. Ce seuil permet de rejeter les regroupements dus au hasard. En effet, l’infor-
mation utilise´e dans l’algorithme fof ne concerne que les positions des particules.
Il est donc indispensable de tester le crite`re de stabilite´ (dans le temps) du groupe
de particules. Les expe´riences nume´riques de Kauffmann et al. (1999) tendent a`
indiquer que les groupes d’une dizaine de particules sont stables dans le temps.
Dans l’ensemble des travaux pre´sente´s dans cette the`se, l’extraction des structures
de matie`re noire s’effectue avec un nombre minimum de 20 particules, assurant
ainsi une plus grande robustesse mais limitant d’autant plus le nombre de halos de
faible masse.
Les algorithmes de de´tection, utilisant la me´thode par agglome´ration des proches
voisins, souffrent de la seule utilisation des donne´es de positions. Aujourd’hui, les
capacite´s de calcul permettent de comple´ter et d’optimiser la de´tection des struc-
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tures en ajoutant, en plus des positions, des contraintes lie´es a` la dynamiques
(vitesses des particules). On peut citer dans ce sens les re´cents travaux de Behroozi
et al. (2013) pre´sentant l’algorithme ROCKSTAR.
Dans les diffe´rentes variantes des algorithmes de de´tection des structures, on
peut citer e´galement le code AdaptaHOP (Aubert et al., 2004). L’avantage de cet
algorithme re´side dans la de´tection cohe´rente des sous-structures, ces sur-densite´s
de matie`re pre´sentes au sein meˆme d’un halo pre´alablement identifie´. La technique
standard FOF serait a` meˆme d’identifier ces sous-structures en appliquant succes-
sivement un crite`re de distance dfof de plus en plus faible (Klypin et al., 2001).
Mais rien ne garantit qu’une meˆme valeur de ce crite`re, applique´ dans deux groupes
diffe´rents, aboutisse a` des sous-structures pre´sentant un meˆme contraste de den-
site´. Il se pose alors le proble`me de la stratification homoge`ne de ces sous-structures
pour l’ensemble des halos localise´s dans la simulation. La technique utilise´e par le
code AdaptaHOP (Aubert et al., 2004) conserve le regroupement progressif par ac-
cumulation de particules proches (< dfof ), mais associe a` chacune des particules
un profil de densite´. L’application de ce profil a` l’ensemble des particules d’un
groupe permet de construire un champ de densite´ continu. A partir de celui-ci, par
la donne´e d’un premier seuil en densite´, correspondant au crite`re afof = 0.2, il est
possible d’extraire de ce champ continu le groupe de particules qui constituera le
halo principal. Au sein de celui-ci, le champ de densite´ pre´sente des fluctuations, des
maxima. Par l’application de seuils de densite´ de plus en plus e´leve´s, des groupes
internes de particules peuvent eˆtre identifie´s. Ces groupes sont alors, par de´finition,
des sous-structures du halo principal. Nous reviendrons sur l’inte´reˆt de la de´tection
des sous-structures un peu plus tard, lorsque nous aborderons les liens de parente´
et le suivi temporel des halos.
Une fois les groupes de particules, constituant les halos ou les sous-halos iden-
tifie´s, il devient alors relativement simple de mesurer quelques proprie´te´s simples
comme la masse ou les dimensions de ces structures. En effet, la masse Mfof de
la structure n’est rien d’autre que la somme des masses e´le´mentaires mcdm des
particules localise´ dans le groupe :
Mfof =
∑
i∈H
mcdm,i (2.14)
On peut e´galement de´finir une seconde masse Mvir, calcule´e a` partir du sous-groupe
de particules qui respecte le the´ore`me du Viriel (Eq. 2.12). En ge´ne´ral, le respect ce
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the´ore`me n’est pas absolu, mais est restreint a` une ve´rification a` quelques pourcents
(' 20%). Pour ce faire, le groupe de particules est e´pluche´ progressivement, jusqu’a`
ce que l’ensemble des particules restantes respectent le crite`re souhaite´. La masse
dite du Viriel est alors la somme des masses e´le´mentaires des particules identifie´es
dans ce groupe restreint.
Concernant les dimensions de la structure, le rayon Rfof de cette dernie`re
est de´fini comme e´tant la distance entre le centre de masse de la structure et la
position de la particule la plus externe du groupe. Le rayon dit du Viriel est un peu
plus complexe a` e´tablir. Il s’articule sur la construction d’un ellipso¨ıde englobant
l’ensemble du sous-groupe de particules, respectant le crite`re du Viriel souhaite´. Le
rayon Rvir est alors donne´ par :
Rvir = a× b× c
ou` a, b et c sont les trois demi-axes de´finissant l’ellipso¨ıde du Viriel.
Une fois les structures (et les sous structures) identifie´es dans le champ de
densite´, pour un grand nombre d’instantane´s de la simulation, il reste encore a`
construire les liens de parente´ entre les structures. Pour cela, il est ne´cessaire de se
donner un certain nombre de re`gles. Chaque particule de la simulation est re´fe´rence´e
et peut eˆtre localise´e dans chaque instantane´ du champ de densite´.
Au pas de temps n, les halos (groupes de particules) e´tant clairement identifie´s,
a` chaque structure Hn est associe´e une liste de particules. Les liens de parente´ sont
alors construits en localisant au pas de temps suivant (n+ 1) les particules liste´es.
Si un halo Hn+1i du pas de temps suivant contient au moins une particule liste´e
pre´ce´demment dans le halo Hn, alors le halo Hn+1i est de´clare´ descendant du halo
Hn. Il est courant qu’a` un meˆme halo identifie´ a` l’instant n soit attribue´ plusieurs
descendants a` l’instant suivant n + 1. Dans ce cas, un seul est conserve´, a` savoir
celui qui recueille le plus grand nombre de particules et donc la plus grande fraction
de la masse du halo pre´ce´dent.
Alors qu’un halo ne peut avoir qu’un seul descendant, un halo identifie´ a` l’ins-
tant n peut tre`s bien avoir plusieurs proge´niteurs identifie´s a` l’instant n − 1. Le
descendant n’est alors rien d’autre qu’un regroupement de plusieurs structures
pre´ce´demment identifie´es. Dans l’intervalle de temps ∆t = tn − tn−1, le groupe de
proge´niteurs (Hn−1i . . .Hn−1j 6=i ) a donc fusionne´ pour donner naissance a` une seule et
meˆme structure Hn. Dans ce groupe de proge´niteurs, le halo qui regroupe la majo-
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rite´ des particules retrouve´es dans le descendeant est alors qualifie´ de proge´niteur
principal.
Figure 2.9 – Sche´ma d’un arbre de fusion
comportant quatre branches (I, II, III et IV).
Quatre pas de temps dits principaux, correspon-
dant aux instants ou` le champ de densite´ de
matie`re noire est sauvegarde´, sont repre´sente´s.
Ils sont re´fe´rence´s de n − 2 a` n + 2. La branche
I de´roule une e´volution dite passive entre les ins-
tants n−2 et n+1, les liens de parente´ ne relient
qu’un seul descendant et qu’un seul proge´niteur.
Cette premie`re branche fusionne alors avec la
branche III entre les pas de temps n+ 1 et n+ 2.
Cette fusion est dite binaire, elle ne fait interve-
nir que deux structures,H1 etH2. La branche IV
pre´sente e´galement une e´volution passive entre
les instants n − 3 et n. Ce sche´ma pre´sente
e´galement une fusion faisant intervenir plusieurs
proge´niteurs. En effet, le halo H1 identifie´ au pas
de temps n+1 est construit par la coalescence de
trois structures, h1, h2 et h3, existant au pas de
temps pre´ce´dent n. Ces trois proge´niteurs sont
porte´s par les branches II, III, IV.
La figure 2.9 pre´sente le sche´ma d’un arbre de fusion. Ce dernier comporte
quatre branches nume´rote´es I, II, II et IV, e´voluant entre les instants n−2 et n+2.
La branches I pre´sente une e´volution passive entre les instants n − 2 et n + 1. En
effet, pour l’ensemble des pas de temps, les liens de parente´ relient a` chaque fois un
proge´niteur a` un descendant. Il en est de meˆme pour la branche IV entre les instants
n− 3 et n. Ces deux branches finissent par fusionner avec la branche III. Alors que
la branche I finit son e´volution dans une fusion binaire qui ne fait intervenir par
de´finition que deux structures H2 et H2, cette dernie`re est elle-meˆme issue d’une
coalescence multiple faisant intervenir trois halos, h1, h2 et h3, identifie´s au pas de
temps pre´ce´dent.
La figure 2.10 pre´sente un sche´ma d’arbre de fusion a` quatre branches (I, II,
III et IV). La diffe´renciation entre halos principaux et sous-structures est marque´e
par la diffe´rence de symboles. Les structures principales sont repre´sente´es par des
cercles, les sous-structures par des carre´s. L’appartenance d’un sous-halo a` un halo
principal est porte´e par un trait pointille´ horizontal. Il n’est pas rare qu’un meˆme
halo abrite plusieurs sur-densite´s, identifie´es alors comme sous-halos de celui-ci. Les
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Figure 2.10 – Sche´ma d’un arbre de fusion
comprenant quatre branches re´fe´rence´es I, II,
III et IV. Les structures ainsi que les sous-
structures sont repre´sente´es respectivement par
des cercles et des carre´s. L’appartenance d’un
sous-halo a` un halo principal est mate´rialise´e par
un trait pointille´ horizontal. Une structure prin-
cipale peut eˆtre identifie´e comme e´tant l’hoˆte
de plusieurs sous-structures comme les halos h1
et h3 qui sont identifie´s au sein du halo h2.
Comme il est repre´sente´ ici, les sous-structures
identifie´es dans la simulation constituent majori-
tairement les dernie`res e´tapes d’e´volution d’une
branche (I, II et IV), annonc¸ant une fusion pro-
chaine. Les sous-structures identifie´es en fin de
branche constituent en fait, dans ces dernie`res
e´tapes, des sur-densite´s de matie`re au sein meˆme
du halo avec lequel elles vont fusionner. La fu-
sion est conside´re´e comme acheve´e lorsque la
trace de cette sur-densite´ est perdue. L’e´tat de
sous-structure peut e´galement eˆtre attribue´ de
fac¸on transitoire, durant une courte pe´riode de
l’e´volution d’une structure sans que la branche
ne fusionne directement par la suite. Le halo
est identifie´ comme structure principale avant et
apre`s ce passage. C’est le cas de la branche I pour
les instantane´s n − 3 et n − 2. L’explication est
assez simple : La structure I se rapproche, en
raison de la force d’attraction gravitationnelle,
de la structure III. Entre les instants n − 3 et
n−2, la structure I est identifie´e en tant que sous-
structure du halo III, mais la vitesse d’approche
est suffisamment e´leve´e pour que ce passage ne
soit que transitoire. La structure I ressort du halo
III. Ce type de passage tre`s rapproche´ est appele´
fly-by. L’attraction du halo principal aura fina-
lement raison de l’e´volution du halo I, la fusion
de´finitive s’effectuant au pas de temps n+ 2.
halos h1 et h3 sche´matise´s en figure. 2.10 sont en fait des sous-structures du halo
h2 porte´ par la branche III. Comme il est repre´sente´ ici, l’identification d’un halo
en tant que sous-structure de ce dernier est, ge´ne´ralement, le signe d’une fusion
prochaine entre ces deux halos de matie`re noire. C’est le cas pour les branches I,
II et IV qui fusionnent progressivement avec la banche principale III. Les derniers
halos de ces branches sont catalogue´s en tant que sous-structures des halos porte´s
par la branche III. Meˆme si la caracte´ristique de sous-structure est majoritaire-
ment relie´e aux instants pre´ce´dents une coalescence entre halos, il est e´galement
possible que ce caracte`re soit attribue´ temporairement. C’est le cas de l’e´volution
porte´e par la branche I. Cette dernie`re repre´sente la progression historique d’un
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halo. Celui-ci, du fait de la force d’attraction gravitationnelle, se rapproche for-
tement du halo III. Le rapprochement est tel que, durant les instants n − 3 et
n− 4, le halo I constitue une sur-densite´ de matie`re au sein du halo III. Il est alors
de´clare´ en tant que sous-structure. Pour des raisons de dynamique lie´es a` la vitesse
d’approche des deux halos, il arrive, comme sche´matise´ ici, que le halo satellite 14
s’e´loigne de son hoˆte. Il est alors de nouveau conside´re´ comme structure principale.
Ce type de passage, au cours duquel une structure plonge dans une autre, est bap-
tise´ fly-by 15. Relativement fre´quents dans les amas les plus massifs, ces e´ve`nements
constituent ge´ne´ralement une premie`re e´tape dans le processus de fusion. En effet,
comme pour la branche I, meˆme si la structure s’e´chappe temporairement du halo
principal, celle-ci sous l’influence de la gravitation, replonge assez rapidement vers
le halo et fusionne quelques instants plus tard.
La figure 2.11 liste les modifications sur la construction des branches d’un arbre
de fusion dans le cas ou` les sous-structures ne seraient pas prises en compte. On
constate premie`rement que les branches d’e´volution sont plus courtes. En effet, les
dernie`res e´tapes pre´ce´dant un e´ve`nement de fusion sont ge´ne´ralement constitue´es
par des sous-structures e´voluant au cœur de la structure avec laquelle elles vont
prochainement fusionner. Ne pas de´tecter les sous-structures re´duit donc la pe´riode
d’e´volution des galaxies abrite´es par les halos. On sait aujourd’hui que cette popu-
lation particulie`re de galaxies pre´sente des proprie´te´s spe´cifiques en relation directe
avec les phe´nome`nes gravitationnels (bras de mare´e) exacerbe´s lors des rapproche-
ments pre´figurant un e´ve`nement de fusion. Il est donc important de suivre, avec
le plus de finesse possible, cette phase transitoire ou` les halos sont identifie´s en
tant que sur-densite´s au sein d’un halo principal avant de fusionner re´ellement avec
cette structure hoˆte.
Une conse´quence plus importante et peut-eˆtre plus grave est sche´matise´e par
la branche I. Elle concerne les e´ve`nements de survol. Comme il est sche´matise´ en
figure 2.10 dans certains cas, durant son e´volution, un halo peut eˆtre temporaire-
ment de´fini comme e´tant une sous-structure (n− 5→ n+ 1). Si les sous-structures
ne peuvent pas eˆtre suivies, l’e´volution continue d’une meˆme structure (branche I
en Fig. 2.10) disparaˆıt au profit de l’e´mergence de deux branches successives plus
courtes (Ia et Ib en Fig. 2.11), signatures de l’e´volution de deux galaxies diffe´rentes
forme´es a` deux e´poques diffe´rentes (n−5 et n+1) et e´voluant sur une dure´e courte
14. On qualifie de halo satellite la structure dont la dynamique gravitationnelle l’ame`ne a` se
rapprocher, voire a` traverser, une autre structure.
15. Formulation anglaise pouvant eˆtre traduite par : survol.
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Figure 2.11 – L’arbre de fusion
sche´matise´ ici est identique a` celui pre´sente´
en figure 2.10. En revanche, les liens de
parente´, retrac¸ant l’e´volution des struc-
tures ne sont tisse´e qu’a` partir des halos
principaux. Cette arbre sche´matise donc
les modifications ge´ne´re´es dans l’e´volution
temporelle des structures, si les sur-densite´s
de matie`re noire ne sont pas prises en
compte. On constate premie`rement que les
fusions se de´roulent plus toˆt. Les dernie`res
e´tapes, durant lesquelles le halo satellite
e´tait identifie´ en tant que sur-densite´ de
matie`re au cœur du halo principal, ne sont
en effet plus prises en compte. Cette phase
de sous-structure pouvant s’e´tablir sur une
longue pe´riode, si cette dernie`re n’est pas
suivie, il en de´coule que la galaxie abrite´e
par le sous-halo verra sa pe´riode d’e´volution
re´duite, l’e´ve`nement de fusion e´tant alors
de´clare´ plus toˆt. Une autre modification,
peut-eˆtre plus grave encore concerne les
e´ve`nements de survol (fly-by). Alors qu’en
figure 2.10, le halo porte´ par la branche I
transitait par une phase de sous-structure
(n − 3 → n − 2) lors de son rapprochement,
dans le cas figure´ ici, l’e´volution continue
d’une meˆme structure disparaˆıt au profit de
l’e´mergence de deux branches plus courtes
Ia et Ib. L’e´volution des baryons au sein de
ces deux halos porte´s par ces deux branches
successives produira donc deux galaxies,
e´voluant sur des pe´riodes courtes avant de
fusionner. Ces deux galaxies apparaissent
alors en lieu et place d’une seule structure
subissant de forts effets gravitationnels lors
de son passage dans le halo principal.
avant de fusionner.
La mise en œuvre d’algorithmes de recherche et de caracte´risation des structures
permet donc, a` partir d’une simulation de type N-corps, d’extraire les arbres de
fusion. Dans ce cas, les branches de l’arbre re´sument les liens de parente´ existants
entre les halos identifie´s dans le champ de densite´ de la matie`re noire aux diffe´rents
pas de temps sauvegarde´s de la simulation. A partir des groupes de particules, il
est alors possible de de´finir certaines proprie´te´s comme la masse ou les dimensions
du halo de matie`re noire. En suivant les branches et les connexions de l’arbre de
fusion, il est alors possible de suivre l’e´volution de ces structures.
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2.3.3 Comparaison des deux approches
Hypothe`se de Markov et effets d’environnement
Il existe donc deux approches possibles pour envisager la construction d’arbres
de fusion traitant de l’e´volution et de la structuration des halos de matie`re noire.
Le premier formalisme, entie`rement analytique dit de Press & Schechter e´tendu
(Bond et al., 1991; Bower, 1991) permet la construction d’arbres de fusion via un
algorithme Monte´-Carlo de type Markov. Ce dernier distribue la masse du halo
aux travers d’un certain nombre de proge´niteurs tout en respectant une fonction
de distribution de la masse de ces derniers. Comme annonce´ pre´ce´demment, l’hy-
pothe`se de construction s’appuyant sur un processus de Markov, la distribution en
masse des proge´niteurs d’un halo ne de´pend que de sa masse et de son e´poque.
Ainsi, ce type d’algorithme ne prend pas en compte les effets d’environnement.
Il est aujourd’hui ave´re´ que ces effets jouent un roˆle important (Sheth & Tormen,
2004; Wechsler et al., 2006). De part leur aspect plus global, les simulations de type
N-corps contiennent cette information d’environnement. Les arbres de fusion ex-
traits de ces dernie`res inte`grent donc par construction ces effets complexes comme
ceux aboutissant a` l’e´mergence de sous-structures au sein d’un halo principal.
Les proge´niteurs d’un halo sont-ils tous des halos ?
De part sa construction purement analytique, la me´thode de Press & Schechter
e´tendue permet de distribuer la masse d’un halo entre diffe´rents proge´niteurs dont
la masse peut eˆtre arbitrairement faible. Les processus de croissance d’un halo sont
entie`rement lie´s a` la coalescence de structure de masse aussi petite soit-elle. Sur ce
meˆme point, des e´tudes, mene´es aux travers de simulations N-corps, de´montrent
qu’une fraction non ne´gligeable de la masse constituant un halo (' 40%) serait issue
d’un processus d’accre´tion diffus et ne serait donc pas issue d’une pre´-structuration
en halo (Genel et al., 2010). Contrairement au mode`le analytique, la re´solution en
masse d’une simulation nume´rique est limite´e de part la masse e´le´mentaire at-
tribue´e aux particules, mais e´galement de part masse minimale fixe´e pour une
structure. Ces limites en re´solution compliquent les mesures d’accre´tion diffuse. Si
l’accre´tion d’une seule particule peut eˆtre de´finie comme accre´tion diffuse dans une
simulation, sa masse de quelques 107−8M pourrait en faire, en fait, un halo non
re´solu. Malgre´ cela les travaux actuels, base´s sur des simulations de plus en plus
pre´cises, semblent tous converger vers une contribution importante d’une accre´tion
non structure´e. Ceci pourrait expliquer en partie le de´saccord entre les arbres de
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fusion analytiques et ceux extraits des simulations concernant la masse inte´gre´e
des proge´niteurs. Les arbres analytiques ne conside´rant pas, dans les versions les
plus simples, une fraction d’accre´tion diffuse, la masse somme´e sur l’ensemble des
proge´niteurs est donc supe´rieure a` celle constate´e dans les arbres extraits des simu-
lations N-corps. Ce de´saccord peut eˆtre significativement re´duit en incluant, comme
il est mentionne´ pre´ce´demment, une part d’accre´tion diffuse (e.g. Somerville & Ko-
latt, 1999; Neistein & Dekel, 2008a).
Cette fraction d’accre´tion diffuse, participant a` la croissance des structures de
matie`re noire, peut aussi expliquer les diffe´rences dans les mesures de taux de fusion
(nombre de fusions par unite´ de temps et de volume) et de taux d’accre´tion (masse
accre´te´e par unite´ de temps) issues des deux approches (e.g. Lacey & Cole, 1994;
Neistein et al., 2006; Neistein & Dekel, 2008b).
En re´sume´
La me´thode historique de Press & Schechter (1974), e´tendue par la suite (Bond
et al., 1991; Bower, 1991), permet une construction analytique d’arbre de fusion. Les
algorithmes base´s sur cette me´thode, peuvent ge´ne´rer rapidement et relativement
facilement des historiques de structures. La rapidite´ de production permet alors de
tester un grand nombre de parame`tres lie´s, entre autre, a` la cosmologie. A l’inverse,
le temps de production d’une simulation N-corps de taille cosmologique est long (de
l’ordre de quelques mois). La simulation ne peut pas eˆtre aise´ment re´ite´re´e (pour
changer la cosmologie par exemple). La construction des arbres de fusion issus de
ces simulations est soumise a` un certain nombre de re`gles, de de´finitions concer-
nant les halos de matie`re noire. De plus, les diffe´rents algorithmes de´veloppe´s pour
leur construction peuvent entraˆıner quelques diffe´rences. Malgre´ cela, les simula-
tions nume´riques pre´sentent l’avantage de prendre en compte, par construction,
les effets non-line´aires de la formation des structures, effets principalement lie´s a`
l’environnement au sein duquel le halo e´volue. Le fort de´veloppement des moyens
de calcul tendent a` faire pencher la balance vers la construction d’arbres de matie`re
noire issus de simulations nume´riques N-corps (e.g. Tweed et al., 2009) meˆme si les
diffe´rents travaux de parame´trisation des algorithmes Monte´-Carlo (e.g. Somerville
& Kolatt, 1999; Neistein & Dekel, 2008a; Zhang et al., 2008) ont permis de re´duire
significativement les de´saccords entre les deux me´thodes. Comme nous le verrons
tout au long de cette the`se, les mode`les actuels de formation des galaxies e´chouent
a` reproduire le comportement des structures les moins massives. Ces proble`mes
peuvent eˆtre lie´s a` une incompre´hension des processus agissant a` ces e´chelles, mais
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ils peuvent e´galement provenir d’effets de re´solution en masse des simulations qui
se propagent a` la mode´lisation des processus baryoniques lors de leur initialisation
dans les premie`res structures de´tecte´es, qui sont aussi les moins massives.
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Chapitre 3
Vers une analyse approfondie des arbres
de fusion
Les galaxies sont le fruit d’un arbre hors d’atteinte.
Re´sume´
Apre`s avoir aborde´, dans le chapitre pre´ce´dent, les techniques de construc-
tion des arbres de fusion et avoir pre´sente´ leur agencement, le de´but de ce
troisie`me chapitre (Sect. 3.1) s’attache a` de´crire les caracte´ristiques de la
simulation N-corps dont les re´sultats ont e´te´ utilise´s tout au long de cette
the`se. Cette premie`re section propose e´galement une analyse de´taille´e de la
structure d’un arbre de fusion et plus particulie`rement de la relation entre
les halos principaux et leurs sous-structures. La seconde section (3.2) re´sume
les grandeurs cle´s permettant de de´finir une structure de matie`re noire, profil
de densite´, concentration ou encore parame`tre de spin. La section 3.3 traite
des processus d’accre´tion de matie`re, me´canisme important dans l’assemblage
des halos. La notion d’accre´tion diffuse sera aborde´e. Cette notion sera place´e
au cœur de la de´finition d’un troisie`me estimateur de la masse, diffe´rent des
deux pre´ce´demment de´finis respectivement a` partir de la masse totale Mfof
et de la masse du Viriel Mvir. Ce nouvel estimateur de la masse est relie´
a` l’inte´grale de la masse diffuse accre´te´e. La comparaison de ce nouvel outil
avec les deux autres estimateurs ouvre les portes d’une analyse approfon-
die des crite`res de stabilite´ d’une structure. La section 3.4 s’articule autour
de la pre´sentation d’un algorithme de´die´ a` la mise en œuvre d’un processus
de se´lection des branches saines. L’identification de ces branches a pour but
d’identifier celles qui sont aptes, sous certaines hypothe`ses, a` accueillir la for-
mation et l’e´volution d’une galaxie. Les autres branches sont alors conside´re´es
comme accre´tion e´ve´nementielle de matie`re noire et de baryons non struc-
ture´s. Au sein des arbres ainsi nettoye´s, les processus de formation des ga-
laxies, lie´s aux baryons, peuvent eˆtre initie´s dans une approche intimement
lie´e aux phe´nome`ne d’accre´tion diffuse.
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3.1 Simulation N-corps, extraction des arbres de
fusion
3.1.1 Description de la simulation N-corps
C
omme de´crit dans le chapitre 2, les simulations N-corps permettent de de´crire
la structuration du champ de densite´ et l’assemblage en masse des halos de
matie`re noire. Meˆme si, durant ma premie`re anne´e de the`se, je me suis penche´ sur
une analyse de´taille´e des techniques de construction d’arbres de fusion issues de la
the´orie de Press & Schechter e´tendue (Bond et al., 1991; Bower, 1991), les travaux
que j’ai conduits, et qui font l’objet de cette the`se, s’appuient principalement sur
l’analyse d’une simulation nume´rique N-corps. Pour cette dernie`re, la distribution
initiale des particules est e´tablie dans le cadre du mode`le standard Λ−CDM dont la
parame´trisation (voir Table 3.1) est issue d’un ajustement des observations mene´es
par le satellite ame´ricainWMAP−3ans (Spergel et al., 2007). UtilisantNp = 10243
particules, cette simulation de´crit un volume d’Univers d’environ Vbox ' 1503Mpc3.
Ces conditions aboutissent a` une masse e´le´mentaire (Eq. 2.11) pour une particule
de matie`re noire e´gale a` mcdm = 8.536 107 M.
Table 3.1 – Liste des parame`tres de´crivant
la cosmologie utilise´e dans la simula-
tion N-corps (Spergel et al., 2007). Sont
liste´es e´galement les caracte´ristiques de la
simulation.
parame`tres valeurs [unite´]
Ωm 0.24
ΩΛ 0.76
H 73.0 km/s/Mpc
fb = Ωb/Ωm 0.16
Np 10243 = 1073741824
mcdm 8.536 107 M
Lbox 100h−1 ' 150 Mpc
Mlim,cdm 20×mcdm = 1.093× 109M
3.1.2 Extraction des arbres de fusion
L’e´mergence des halos de matie`re et le suivi de leur e´volution sont quantifie´s
au travers des arbres de fusion.
La figure 3.1 pre´sente l’un de ces arbres de fusion, extrait de la simulation uti-
lise´e dans les travaux pre´sente´s ici. Les liens de parente´ entre structures sont tisse´s
par le code TreeMaker en s’appuyant sur l’algorithme AdaptaHOP (Aubert et al.,
2004; Tweed et al., 2009). Celui-ci permet d’e´tablir les liens de parente´ entre les
halos de matie`re noire localise´s dans les champs de densite´ qui sont sauvegarde´s aux
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diffe´rents temps d’e´volution de la simulation. Paralle`lement a` ces liens de parente´
entre halos, l’algorithme de de´tection rele`ve e´galement les relations entre les struc-
tures principales et leurs sur-densite´s (sous-structures). En figure 3.1, les halos ou
structures principales sont repre´sente´s par des ronds vert clair. Ces halos peuvent
abriter des sous-structures mate´rialise´es ici par des carre´s vert fonce´.
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Figure 3.1 – Arbre de fusion construit a` partir de la simulation de matie`re noire utilise´e
dans les travaux pre´sente´s dans cette the`se. La construction de cet arbre est re´alise´e par le code
TreeMaker utilisant l’algorithme AdaptaHOP (Aubert et al., 2004; Tweed et al., 2009), il tisse les
liens de parente´ entre les structures et les diffe´rents pas de temps. L’axe des abscisses re´fe´rence
les cinquante branches participant le plus a` l’assemblage en masse du halo principal (les plus
massives). Les branches supple´mentaires, relie´es normalement a` celles trace´es, sont mate´rialise´es
par une pointe de fle`che. L’axe des ordonne´es reporte le temps d’e´volution au travers du de´calage
spectral (redshift, z). Les deux types de symboles ainsi que la colorisation utilise´e permettent de
diffe´rencier les halos (ronds vert clair) des sous-halos (carre´s vert fonce´s) qu’ils abritent. La taille
des symboles est proportionnelle a` la masse dite du Viriel de la structure. La masse finale de la
structure est indique´e en haut a` gauche de la figure. Les e´ve`nements de fusion sont repre´sente´s
par les liens transverses. Ces derniers font intervenir plusieurs proge´niteurs. Dans les instants
pre´ce´dant la coalescence, le halo le moins massif, appele´ satellite, est ge´ne´ralement identifie´ en
tant que sous-structure du halo principal, plus massif, avec lequel il va fusionner. Des phases
de survol rapproche´es, durant lesquelles deux halos s’interpe´ne`trent avant de se diffe´rencier a`
nouveau, sont e´galement visibles dans cet arbre. C’est le cas des branches 18 et 34 qui pre´sentent
chacune d’elles une phase bre`ve de sous-structure.
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L’arbre pre´sente´ ne reporte que les cinquante branches le plus massives. Les
branches supple´mentaires devant eˆtre connecte´es a` celles trace´es sont indique´es
par des embryons (fle`ches). Les e´ve`nements de fusion sont symbolise´s par les
lignes transverses. Ces lignes relient le dernier halo d’une branche, dernie`re e´tape
d’e´volution de cette structure, avant la fusion avec une seconde branche. Ge´ne´ralement,
et comme il a e´te´ aborde´ dans le chapitre pre´ce´dent, lors des derniers instants avant
la fusion, les structures les moins massives, porte´es par la plus petite des deux
branches, sont identifie´es comme e´tant des sous-structures du halo avec lequel elles
vont fusionner.
Il est e´galement possible de distinguer, dans l’arbre de fusion pre´sente´ en figure
3.1, des e´ve`nements dits de survol (fly-by). L’un d’eux est porte´ par la branche 18.
La structure de matie`re noire qu’elle repre´sente est en effet identifie´e, durant une
phase de trois pas de temps, en tant que sous-structure d’un halo plus massif, proba-
blement celui dont l’e´volution est porte´e par la branche principale (1). Durant cette
pe´riode, le halo dit satellite se rapproche progressivement de la structure plus mas-
sive et ce, jusqu’a` devenir une sur-densite´ de cette dernie`re. La vitesse d’approche
de ce halo vagabond devant eˆtre suffisamment e´leve´e, son e´nergie cine´tique, do-
minante sur l’e´nergie gravitationnelle, lui permet de s’e´loigner momentane´ment et
d’eˆtre a` nouveau identifie´ en tant que structure principale (sur cinq pas de temps).
Ceci n’est que de courte dure´e. Le halo satellite finit par plonger de nouveau au
sein du halo massif pour finir, quelques instants plus tard, par fusionner avec celui-
ci. Les halos porte´s par les branches 7, 20 et 43 pre´sentent e´galement des phases
de sous-structures mais uniquement sur un pas de temps. L’explication peut venir
d’une re´elle phase de survol, trop rapide et donc trop courte pour eˆtre distingue´e
sur plus d’un seul pas de temps. Il peut e´galement s’agir d’une fausse de´tection
lie´e en ge´ne´ral a` la difficulte´ de lister pre´cise´ment les particules appartenant a` telle
ou telle structure en raison du bruit (contour des structures). En re`gle ge´ne´rale,
ces cas litigieux sont localise´s aux branches de faible masse et e´voluant dans des
re´gions chaotiques (amas) ou` les fusions et e´ve`nements de survol sont fre´quents.
Dans ce type d’arbre et pour des raisons lie´es a` la stabilite´ temporelle des
structures de matie`re noire identifie´es, une limite infe´rieure, en nombre de parti-
cules constituant un halo, est applique´e. Elle est fixe´e a` vingt particules de matie`re
noire (Kauffmann et al., 1999). Cette limite en nombre est imme´diatement tradui-
sible en terme de masse minimale pour une structure : Mlim,cdm = 20 ×mcdm =
1.093 × 109M. Meˆme si cette valeur appartient a` la gamme basse des masses de
re´solution rencontre´es dans les simulations de matie`re noire actuelles, elle reste
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relativement e´leve´e. Elle pose principalement le proble`me de son historique d’as-
semblage. Des halos de telle masse (Mlim,cdm) e´mergent-ils directement ou sont-ils
eux meˆme issus de processus de coalescence de structures plus petites ? Une se-
conde question se pose, elle concerne la future prise en compte des baryons dans
ces halos e´le´mentaires. Peut-on directement leur associer un contenu baryonique
non structure´ ? Nous aborderons des e´le´ments de re´ponse dans le chapitre de´die´ a`
l’algorithme utilise´ pour mode´liser les processus baryoniques.
3.2 Proprie´te´s et grandeurs caracte´ristiques des
halos de matie`re noire
Comme aborde´ dans le chapitre pre´ce´dent, les halos de matie`re noire sont iden-
tifie´s dans les simulations N-corps comme e´tant des groupes de particules stables
dans le temps. Meˆme si nous avons pre´sente´ pre´ce´demment quelques unes des pro-
prie´te´s mesurables de ces halos, nous serons amene´s par la suite a` en exploiter
d’autres. Cette section leur est de´die´e.
3.2.1 Profil de densite´
L’un des premiers aspects traitant de la structuration de la matie`re noire, qu’il
est inte´ressant de quantifier, concerne le profil de densite´ adopte´ dans les halos.
Ce profil caracte´rise l’agencement, l’organisation de la matie`re au sein d’un halo.
Les mode`les analytiques d’effondrement de la matie`re noire, comme ceux issus des
prescriptions de Press & Schechter (1974), indiquent que les structures e´mergentes
doivent eˆtre de syme´trie sphe´rique 1, l’e´volution de la densite´ ne s’effectuant alors
que de manie`re radiale ρ(r, θ, φ)→ ρ(r).
Le cas de la sphe`re isotherme
Les premiers mode`les analytiques (White & Frenk, 1991; Kauffmann et al., 1993;
Cole et al., 1994, 2000; Hatton et al., 2003), de´crivant la formation des galaxies
au cœur de halos, adoptaient un profil de densite´ pour la matie`re dit de sphe`re
1. Il faut noter que la prescription sphe´rique d’origine propose´e par Press & Schechter (1974) a
e´te´ e´tendue pour permettre la description de structures plus complexes, ellipso¨ıdales. On peut se
re´fe´rencer aux travaux de White & Silk (1979), Eisenstein & Loeb (1995), Bond & Myers (1996)
ou encore Sheth et al. (2001).
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isotherme :
ρ(r) = Mvir4piRvirr2
faisant intervenir la masse du Viriel Mvir de la structure. Ce profil est ge´ne´ralement
tronque´ au rayon du Viriel, Rvir.
L’e´mergence d’un profile universel !
Des e´tudes approfondies de´die´es aux proprie´te´s de la matie`re noire, e´voluant
dans les simulations N-corps, ont permis de mettre en e´vidence un profil de densite´
particulier, qui semble eˆtre valide pour une grande gamme de masses et de tailles
de halo e´voluant, de plus, a` des e´poques diffe´rentes. Ce profil :
ρNFW (r) =
ρ0
r
r0
(
1 + rr0
)2 (3.1)
mis en exergue par Navarro et al. (1995, 1996, 1997) est ge´ne´ralement baptise´ profil
NFW en re´fe´rence aux auteurs de ces travaux. L’expression du profil fait intervenir
deux grandeurs cle´s, un rayon : r0 et une densite´ ρ0 = 4ρ(r0) caracte´ristiques.
Avec un tel profil de densite´, la distribution radiale de la masse du halo est
donne´e par :
MNFW (r) = 4piρ0r30φ(x) avec x =
r
r0
et φ(x) = ln(1 + x)− x1 + x (3.2)
Rayon de troncature : Rhalo
Il est important de noter que le profil de densite´ NFW diverge, il conduit si
on l’inte`gre a` une masse infinie. Pour palier a` ce proble`me, le profil est la` aussi
tronque´ a` un rayon donne´ Rhalo. Si l’on veut prendre en conside´ration l’influence
de la structure stable du halo, il faut, comme il est d’usage, se concentrer sur la
masse Mvir de la structure. En effet, meˆme si pour les halos massifs e´volue´s, la
diffe´rence entre la masse totale Mfof et la masse virie´lise´e Mvir est faible, voire
tre`s faible, les jeunes structures en formation peuvent eˆtre en partie instables. Il
est donc pre´fe´rable de se limiter a` la masse stabilise´e, ge´ne´ralement au cœur de la
structure. Le rayon Rhalo est donc de´duit de MNFW (r = Rhalo) = Mvir et d’un
crite`re de seuil en densite´ a` la pe´riphe´rie du halo :
ρNFW (r = Rhalo) = ∆(z)ρc(z)
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Ce dernier de´finit la limite exte´rieure du halo comme le rayon renfermant une
re´gion dont la densite´ moyenne est ∆(z) fois plus e´leve´e que la densite´ critique de
l’Univers au redshift conside´re´. Le facteur ∆(z) intervenant dans la de´finition de
ce rayon de troncature est issu des travaux de Bryan & Norman (1998) :
∆(z) = 18pi2 + 82x(z)− 39x2(z) avec x(z) = Ωm(1 + z)
3
Ωm(1 + z)3 + ΩΛ
− 1 (3.3)
La densite´ critique ρc(z) est quant a` elle donne´e par :
ρc(z) =
(
Ωm(1 + z)3 + ΩΛ
)
ρ0c
Dans l’hypothe`se ou` la structure de matie`re noire adopte une forme sphe´rique, le
rayon de troncature est alors simplement donne´ par :
Rhalo =
(
3MNFW (r = Rhalo)
4piρ(r = Rhalo)
)1/3
(3.4)
Parame`tre de concentration : c
A partir de l’expression du profil radial de la masse et du rayon de tronca-
ture Rhalo du halo, on peut de´finir une dernie`re grandeur caracte´ristique appele´e
concentration de´finie comme
c = Rhalo/r0 (3.5)
et ve´rifiant donc :
Mhalo = MNFW (r = Rhalo) = 4piρ0r30φ(c)
3.2.2 Evolution de la concentration : c
Le comportement de ce parame`tre de concentration, reliant le rayon de cœur r0
et le rayon de troncature Rhalo, a e´galement fait l’objet d’e´tudes. On peut citer par
exemple les travaux de Zhao et al. (2009), Klypin et al. (2011) ou encore Mun˜oz-
Cuartas et al. (2011) dont les principaux re´sultats sont reporte´s en figure 3.2.
La vignette de gauche de cette figure 3.2(a) trace l’e´volution de la concentration
avec la masse de la structure entre z = 0 et z = 2. On constate une diminution de
la concentration du halo accompagnant la croissance en masse de la structure, et
ce, a` toutes les e´poques sonde´es. On peut noter que cette de´croissance est d’autant
plus marque´e que la structure e´volue a` proximite´ de notre e´poque (z → 0). De
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(a) (b) (c)
Figure 3.2 – Evolution de la concentration c = Rhalo/r0 en fonction de la masse et du
redshift du halo. Dans les deux vignettes, les points marquent la me´diane de la distribution
mesure´e en simulation nume´rique N-corps. Les courbes mate´rialisent le meilleur ajustement du
mode`le d’e´volution donne´ par les e´quations 3.6 et 3.7. On constate que ce parame`tre de concen-
tration diminue avec la croissance en masse du halo (a). De plus, pour un halo de masse donne´e,
plus le redshift est e´leve´, (l’e´poque recule´e) et plus cette concentration diminue (b), (c). Cette
de´croissance, d’autant plus prononce´e que la masse de la structure est e´leve´e, semble stopper aux
redshift z ∈ [2 − 4]. La concentration atteint alors une valeur seuil c ' 4 pour ensuite remonter
aux e´poques plus recule´es z > 5 (c). [Figures extraites de Mun˜oz-Cuartas et al. (2011) et Klypin
et al. (2011)]
meˆme, on remarque en vignette centrale (3.2(b)) une de´croissance de ce parame`tre
de concentration avec le redshift . Plus pre´cise´ment, un halo de masse fixe´e, disons
M ' 1012M, pre´sentera une concentration c ' 5 a` redshift z ' 2, alors que
pour un halo de masse identique, mais a` redshift z ' 0, la concentration sera
plus e´leve´e c ' 10. La de´croissance en fonction du redshift de la concentration c
pour une masse fixe´e de halo semble s’arreˆter aux redshifts z ∈ [2 − 4] (3.2(c)).
Les structures pre´sentent alors une concentration minimale c ' 4. Aux e´poques
plus recule´es z > 5, la concentration moyenne remonte progressivement. Pour des
redshift z < 2, l’e´volution, aussi bien en masse qu’en redshift, peut eˆtre ajuste´e par
la relation suivante (Mun˜oz-Cuartas et al., 2011) :
log(c) = a(z)
[
Mhalo
h−1 M
]
+ b(z) (3.6)
ou`
a(z) = wz −m , b(z) = α
z + γ +
β
(z + γ)2 (3.7)
avec w = 0.029, m = 0.097, α = −110.0, β = 2469 et γ = 16.89. Cette pa-
rame´trisation donne de bons re´sultats vis-a`-vis des deux relations, lie´es a` la masse
et au redshift. Des tendances similaires sont observe´es dans un certain nombre
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d’autres travaux (e.g. Zhao et al., 2009; Klypin et al., 2011).
La mesure pre´alable de Mhalo, couple´e a` l’application des relations 3.6 et 3.7,
permet de de´duire la valeur de Rhalo via l’e´quation 3.4. La de´finition de la concen-
tration (Eq. 3.5) permet ensuite de de´duire la valeur du rayon de cœur r0 et donc
de clore le syste`me de parame`tres de´finissant le profil du halo de matie`re noire.
3.2.3 Spin du halo, λ, parame`tre dynamique .... ou pas !
Les parame`tres r0, ρ0, Rhalo et c, pre´sente´s et de´finis pre´ce´demment, traduisent
la structuration en masse des structures de matie`re noire. Le parame`tre (addimen-
tionne´) le plus couramment utilise´ pour quantifier la dynamique du halo de matie`re
noire est appele´ spin et est ge´ne´ralement note´ λ. Il est de´fini a` partir du moment
angulaire total ~J du halo, de son e´nergie totale E ainsi que de sa masse totale M :
λ = |
~J |
G
√
|E|
M5
(3.8)
ou` G est la constante universelle de gravitation. Les premie`res e´tudes concernant ce
parame`tre ont e´te´ mene´es dans les simulations nume´rique N-corps par Efstathiou &
Jones (1979) ou encore Barnes & Efstathiou (1987). Les structures localise´es dans
ces premie`res simulations pre´sentent toutes des valeurs de spin faibles, de l’ordre de
λ ∈ [0.05, 0.07]. Les travaux plus re´cents (e.g. Maccio` et al., 2008; Mun˜oz-Cuartas
et al., 2011; Klypin et al., 2011) ont confirme´s ces premiers re´sultats en re´duisant
meˆme la valeur moyenne λ ' 0.03. Cette faible valeur moyenne du parame`tre de
spin traduit un fait simple : les halos de matie`re noire ne semblent pas faire l’ob-
jet d’une rotation ordonne´e, de type circulaire par exemple. Ils sont au contraire
maintenus dans un e´tat stable par leur dispersion anisotrope de vitesse. Les parti-
cules de matie`re noire circulent, certes selon des orbites plus ou moins complexes,
de´sordonne´s mais stables 2. Les analyses de´taille´es, focalise´es sur ce parame`tre de
spin, donnent des informations au dela` de la simple valeur moyenne. Elles ren-
seignent e´galement l’e´volution de cette moyenne avec le temps mais e´galement sur
la fonction de distribution du parame`tre.
Les deux vignettes (a) et (b) de la figure 3.3 pre´sentent respectivement l’e´volution
de la valeur moyenne du parame`tre de spin en fonction de la masse de la structure
et la fonction de distribution. Les diffe´rentes distributions de points (code couleur
2. Aussi complexes soit-elles, les orbites des particules se doivent d’eˆtre stables car le halo, en
ge´ne´ral, ne se disloque pas, mais pre´sente au contraire une certaine stabilite´. Stabilite´ qui doit se
traduire dans son profil de densite´.
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(a) (b)
Figure 3.3 – Evolution du parame`tre de spin en fonction de la masse et du redshift du halo.
La vignette de gauche ((a) : cadre supe´rieur et infe´rieur) pre´sente l’e´volution de la valeur moyenne
du spin en fonction de la masse du halo et ce, pour diffe´rents redshifts (code couleur identique a`
celui de la figure 3.2(a)). La distribution des points jaunes, de´die´e au redshift z ' 2, repre´sente
la valeur moyenne re´elle. Comme cette valeur moyenne semble eˆtre constante a` toute les e´poques
et pour e´viter la confusion, toutes les autres distributions sont, dans le cadre supe´rieur, de´cale´es
progressivement par une meˆme valeur (0.1). On constate que la valeur moyenne du spin n’e´volue
pas d’une e´volution franche avec la masse de la structure. Dans le cadre infe´rieur de la vignette
de gauche, le de´calage n’est plus applique´, la constance de la valeur moyenne est confirme´e, mais
il semble apparaˆıtre une le´ge`re e´volution avec la masse pour les redshifts z > 1, les halos massifs
pre´sentant un spin en moyenne plus faible. La vignette de droite (b) pre´sente la distribution du
spin, mesure´e pour trois e´poques diffe´rentes (z = 0.0, 1.12, 2.0). Cette distribution, ajustable par
une forme fonctionnelle de type log-normale ne pre´sente pas de variation significative en fonction
de l’e´poque sonde´e. [Figures extraites de Mun˜oz-Cuartas et al. (2011)]
identique a` celui de la figure 3.2(a)) sont de´die´e aux diffe´rents redshifts sonde´s.
Elles sont de´cale´es en ordonne´e d’un facteur constant (0.1) a` partir de la distribu-
tion mesure´e a` z ' 2 (en jaune) afin d’e´viter une certaine confusion dans le trace´.
Ce de´calage est en effet ne´cessaire en raison de la tre`s faible, voire inexistante,
e´volution de la valeur moyenne du spin avec le redshif (z). Cette constatation est
parfaitement lisible dans le cadre infe´rieur de la vignette (a). Ici, le de´calage pro-
gressif n’a pas e´te´ effectue´. On remarque alors une le´ge`re e´volution de la valeur
moyenne en fonction de la masse mais cela uniquement aux redshifts z > 1, les
halos massifs pre´sentant une valeur infe´rieure a` la moyenne enregistre´e.
La vignette de droite 3.3(b) pre´sente la fonction de distribution, mesure´e a` trois
e´poques diffe´rentes (z = 0.0, 1.12, 2.0), du parame`tre de spin. Cette distribution est
ajustable par une forme fonctionnelle de type log-normal (e.g. Maccio` et al., 2008;
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Mun˜oz-Cuartas et al., 2011) :
P (λ)dλ = 1
λ
√
2piσλ
exp
[
− ln
2 (λ/λ)
2σ2λ
]
dλ (3.9)
et ce pour une grande gamme de redshift. Cette distribution s’articule sur deux pa-
rame`tres, la moyenne et l’e´cart type dont les valeurs standards sont respectivement
(Mun˜oz-Cuartas et al., 2011) λ ' 0.031 et σλ ' 0.57.
De nombreuses e´tudes, base´es sur des mode`les semi-analytiques, ont alors tra-
duit l’impact de ce parame`tre de spin sur la dynamique des disques galactiques qui
se formeront aux centres de ces halos. Ce parame`tre permet de relier, comme nous
le pre´senterons un peu plus loin, les rayons du halo Rhalo et du disque rd. On peut
citer, par exemple, les travaux de Blumenthal et al. (1986), White & Frenk (1991),
Mo et al. (1998), Kauffmann et al. (1993), Cole et al. (1994, 2000), Hatton et al.
(2003) ou encore Sellwood & McGaugh (2005).
3.2.4 Potentiel de gravitation, vitesses et temps caracte´ristiques
Potentiel de gravitation : Ψ
La donne´e du profil de densite´ (NFW Eq. 3.1) ou de son corollaire, la distri-
bution radiale de masse MNFW (r), permet de de´duire l’expression analytique du
potentiel gravitationnel induit par le halo. Il s’exprime comme suit :
Ψ(r) = 4piGρ0r20
ln(1 + x)
x
ou` x = r
r0
a` partir de r0, ρ0 respectivement le rayon et la densite´ de cœur du halo et G la
constante universelle de gravitation.
Vitesse de libe´ration : Vesc,DM
L’une des vitesses caracte´ristiques jouant un roˆle d’importance n’est autre que
la vitesse de libe´ration. Ce seuil, au dela` duquel tout masse mue par une vitesse
plus importante est libe´re´e de l’attraction gravitationnelle du halo de matie`re noire
(DM), sera consulte´ dans le questionnement de la stabilite´ de l’atmosphe`re de gaz
chaud se de´veloppant autour de la galaxie centrale. Cette vitesse est de´finie en
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relation avec le potentiel de gravitation comme suit :
Vesc,DM(r) =
√
−2Φ(r) =
√
8piGρ0r20
ln (1 + x)
x
with x = r
r0
(3.10)
Elle fait intervenir comme a` l’habitude r0 et ρ0, respectivement le rayon et la densite´
de cœur du halo ainsi que G la constante universelle de gravitation.
Vitesse de rotation circulaire du halo : Vcirc
Meˆme si, au regard des faibles valeurs prises par le parame`tre de spin (λ), un
halo de matie`re noire (DM) ne pre´sente pas de rotation circulaire a` proprement
parler, il est tout de meˆme important de de´finir une vitesse caracte´ristique. Celle-ci
correspondrait a` la vitesse de parcours sur une orbite circulaire stable, dessine´e a`
la pe´riphe´rie Rhalo de la structure. Elle sera utilise´ par la suite pour contraindre
la courbe de rotation de la galaxie forme´e au centre du halo de matie`re noire. La
de´finition, dans le cadre d’un halo structure´ selon le profil NFW , est la suivante :
Vcirc,DM(r) = r
dΨ
dr
=
√
4piGρ0r20
φ(x)
x
ou` x = r
r0
(3.11)
En plus du rayon et de la densite´ de cœur r0 et ρ0 entre en jeu, ici φ(x), la fonction
ge´ome´trique de structure de´finie pre´ce´demment (Eq. 3.2).
Temps dynamique : tdyn
Connaissant la masse du halo de matie`re noire Mhalo et son rayon de troncature
Rhalo, il possible de de´duire un temps dynamique caracte´ristique pour la structure :
tdyn =
√
R3halo
GMhalo
(3.12)
3.3 Accre´tion et assemblage progressif des halos,
hoˆtes de la formation des galaxies
3.3.1 Notion d’accre´tion diffuse
Comme de´ja` mentionne´, des e´tudes re´centes (e.g. Genel et al., 2010), base´es sur
des simulations nume´riques N-corps a` haute re´solution ont fait e´tat d’un mode de
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croissance des structures par accre´tion diffuse. On parle ici de particules (plus ou
moins nombreuses) accumule´es par une structure mais ne se pre´sentant pas sous une
forme structure´e. Ce mode de croissance par accre´tion se distingue des phe´nome`nes
de fusion entre les structures pre´-existantes que sont les halos. A un instant donne´,
ce mode d’accumulation de masse peut repre´senter une part importante de la masse
d’un halo. Les estimations tablent sur une moyenne de 40% Genel et al. (2010).
On parle ici d’une accre´tion diffuse de matie`re noire, mais il en sera question par
la suite. Ce me´canisme, sous re´serve de certaines hypothe`ses, nous permettra de
de´finir l’apport en matie`re baryonique a` partir de laquelle les galaxies vont se former
aux cœurs des halos.
Pour prendre en compte et quantifier ce me´canisme particulier, nous allons
de´finir un nouvel estimateur de la masse d’un halo : Macc (3.3.2). Pour ce faire,
il faut s’inte´resser a` une cate´gorie spe´cifique de particules que l’on pourrait bapti-
ser : particules d’accre´tion diffuse. Ces dernie`res re´pondent a` la de´finition suivante :
De´finition : On conside`re qu’une particule, identifie´e a` un instant tn dans un
halo Ht=tni , s’apparente a` de l’accre´tion diffuse si celle-ci n’a jamais e´te´ abrite´e par
un autre halo Ht<tnj 6=i au cours de l’ensemble des pas de temps pre´ce´dents. Par la
suite, on note ces particules : m?cdm.
L’arbre de fusion de la figure 3.4 pre´sente l’e´volution du taux d’accre´tion diffus :
δmacc/dt. Celui-ci est construit a` partir des particules nouvellement accre´te´es par
le halo et re´pondant a` la de´finition pre´ce´dente. La masse constitue´e par ces parti-
cules : δmacc est ensuite rapporte´e au temps sur lequel elles ont e´te´ accumule´es par
la structure : dt. L’arbre pre´sente´ en figure 3.4 retrace ce taux d’accre´tion pour l’en-
semble des cinquante branches les plus massives, celles contribuant donc le plus a`
l’assemblage en masse de la structure porte´e en branche 1. Comme pre´ce´demment,
la taille du symbole est proportionnelle a` la masse du Viriel de la structure, la forme
discerne les halos (ronds) des sous-halos (carre´s). Le code couleur indique la plage
logarithmique de valeur sur laquelle s’e´tend le taux d’accre´tion. Des symboles noirs
indiquent qu’aucune accre´tion diffuse n’est mesure´e sur la structure a` cet instant.
Cette figure nous permet de constater deux faits. D’une part, pour les halos
principaux, l’accre´tion diffuse semble d’autant plus importante que la structure est
massive. Ceci s’explique par la prise en compte des effets d’environnement. Les
structures les plus massives sont ge´ne´ralement au ou proche du centre de grande
concentration de matie`re (qui donneront naissance par la suite aux amas). Ces
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Figure 3.4 – Arbre de fusion extrait de la simulation de matie`re noire. Comme pour la figure
3.1, seules les cinquante branches les plus massives et donc celles contribuant le plus a` l’assemblage
en masse de la structure principale (branche 1) sont repre´sente´es. Les branches portant l’e´volution
de structures moins massives, devant se connecter a` celles repre´sente´es, sont indique´es par des
embryons (teˆtes de fle`ches). De meˆme, les deux types de symboles diffe´rencient les halos (ronds)
des sous-halos (carre´s). La taille du symbole est proportionnelle a` la masse du Viriel (Mvir) de
la structure. Le code couleur, re´fe´rence´ par la plage supe´rieure et restreint aux valeurs extreˆmes
constate´es sur l’ensemble de l’arbre, est de´die´ ici au taux d’accre´tion de matie`re noire mesure´
sur chaque structure. Il est calcule´ comme e´tant la masse apporte´e par l’ensemble des particules
identifie´es en tant qu’accre´tion diffuse, δmacc (Eq. 3.13), laquelle est divise´e par l’intervalle de
temps principal (dt) se´parant deux instantane´s successifs extraits de la simulation N-corps. Une
colorisation noire indique une absence d’accre´tion diffuse. Deux tendances sont alors identifiables :
i) Pour les halos, l’accre´tion diffuse est d’autant plus importante que le halo est massif ; ii) Les
sous-structures pre´sentent quant a` elles un fort de´ficit en accre´tion. Ceci s’explique par le simple
fait suivant : ces structures, e´tant immerge´es au sein d’une structure plus massive, elles en forment
des sur-densite´s locales, l’accre´tion diffuse provenant de l’exte´rieur est donc naturellement rec¸ue
en priorite´ par la structure principale. On constate e´galement que, lors de phases de survol (fly-by :
branche 18), les sous-halos voient leur accre´tion diminuer lors de l’immersion puis re´-augmenter
suite a` leur sortie.
zones denses de l’Univers sont le sie`ge de forts processus d’accre´tion.
D’autre part, l’e´volution des diffe´rentes branches de l’arbre (Fig. 3.4) indique
que, lorsque un halo de matie`re noire est identifie´ en tant que sous-structure d’un
halo principal, le processus d’accre´tion diffuse est fortement re´duit voir inexis-
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tant. La` aussi, on peut invoquer une explication simple : la sous-structure e´tant
par de´finition immerge´e dans une structure plus massive, l’accre´tion de particules
provenant de l’exte´rieur est principalement accumule´e par la structure hoˆte. Des
e´volutions plus fines de l’accre´tion diffuse sur les sous-structures sont e´galement
observables lors des phases de survol (fly-by, voir par exemple la branche 18). On
constate que, l’identification en sous-structures, sur trois pas de temps, est ac-
compagne´e d’une le´ge`re baisse du taux d’accre´tion. Ce dernier re´-augmente par la
suite, lorsque le halo est a` nouveau discernable de son hoˆte et est conside´re´ comme
structure principale.
Cette accre´tion proportionnelle a` la masse pour les halos principaux ainsi que
le de´ficit important constate´ pour les sous-structures sont parfaitement lisibles en
figure 3.5. La plage colore´e (logarithmique et normalise´e) de´crit le comportement
du taux d’accre´tion en fonction de l’estimateur Macc (de´fini en section 3.3.2). Les
points gris, accompagne´s de leurs dispersions, s’appuient sur la de´finition Mvir. Ces
deux estimateurs de masse pre´sentent, pour cette relation en particulier, un tre`s
bon accord. Les trois cadrans supe´rieurs pre´sentent la relation effective pour les
halos principaux, les trois cadrans infe´rieurs sont de´die´s aux sous-structures. Trois
e´poques sont sonde´es, z ' 0.0, 1.0, 6.0 respectivement de gauche a` droite. Les
mesures effectue´es sur les re´sultats de notre simulation N-corps sont compare´es a`
deux ajustements (traits pointille´s et plein) propose´s respectivement par Fakhouri
et al. (2010) (Eq. 2) et Ceverino et al. (2010) (Eq. 7). On constate, pour les struc-
tures principales, et malgre´ une forte dispersion aux faibles taux d’accre´tion, un
tre`s bon accord entre les diffe´rentes mesures. Comme constate´ sur l’arbre de fusion
(Fig. 3.4), les sous-structures ne font pas l’objet, en raison de leurs immersion, de
processus d’accre´tion importants. Cette accre´tion diffuse e´tant marginale, elle ne
pre´sente pas de corre´lation franche avec la masse de la structure.
3.3.2 Un nouvel estimateur : Macc
Retour sur les estimateurs standards
La section 2.3.2 aborde les de´finitions de deux estimateurs de la masse des halos
de matie`re noire. Le premier Mfof est construit a` partir de la liste de l’ensemble
des particules (≥ 20) identifie´es dans la structure. La masse e´tant alors donne´e
par le produit du nombre de particules liste´es, par la masse e´le´mentaire mcdm (Eq.
2.14). La seconde masse, dite du Viriel Mvir, restreint le nombre de particules
a` l’ensemble de celles respectant le the´ore`me du Viriel (Eq. 2.12). De part cette
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Figure 3.5 – Evolution du taux d’accretion diffus de matie`re noire δmacc/dt en fonction de la
masse de la structure. La plage colore´e (logarithmique et normalise´e) de´crit le comportement en
fonction de Macc. Les points gris, accompagne´s de leurs dispersions, s’appuient sur la de´finition
Mvir. Ces deux estimateurs de masse pre´sentent, pour cette relation, un tre`s bon accord. Les trois
cadrans supe´rieurs pre´sentent la relation pour les halos principaux, les trois cadrans infe´rieurs sont
de´die´s aux sous-structures. L’analyse prend en compte l’ensemble des structures identifie´es aux
trois e´poques (z ' 0.0, 1.0, 6.0). La ligne grise verticale repre´sente la limite de re´solution en
masse 20 ×mcdm. Les relations trace´es ici sont compare´es a` deux ajustements (traits pointille´s
et plein) mesure´s respectivement par Fakhouri et al. (2010) (Eq. 2) et Ceverino et al. (2010) (Eq.
7). Malgre´ une dispersion relativement importante pour les faibles taux d’accre´tion, la relation
mesure´e dans notre simulation est, pour les halo principaux et a bas redshift (z < 2) en bon
accord avec ces deux e´tudes. On peut tout de meˆme noter que l’accord est sensiblement meilleur
avec l’ajustement propose´ par Fakhouri et al. (2010) (ligne pointille´e). A plus grands de´calages
spectrals, on note, vis-a`-vis des deux ajustements, une de´viation significative du taux d’accre´tion,
vers des valeurs plus grandes. Comme argumente´ dans le corps du texte, les halos principaux
pre´sentent des taux d’accre´tion diffuse proportionnels a` leurs masses. Pour les sous-structures,
malgre´ une accre´tion diffuse relativement importante a` hauts redshifts (z ' 6), elles ne pre´sentent
ensuite qu’une accre´tion marginale, de moins en moins importante. Cette tendance est lie´e a` leur
immersion au sein de structures plus massives et donc de tailles plus importantes qui recueillent
donc les particules d’accre´tion diffuse en provenance de l’exte´rieur.
de´finition, on a : Mvir ≤Mfof .
L’estimateur Mfof s’appuie sur une analyse du champ de densite´ et plus par-
ticulie`rement sur la distance inter-particules (dfof ). En raison de cette approche
spatiale, le regroupement de particules est plus ou moins stable. La de´finition de
sa pe´riphe´rie est assujettie a` un crite`re dont l’application stricte fait qu’une par-
ticule s’e´loignant ou se rapprochant un peu d’une structure est identifie´e, ou non,
119
3. Vers une analyse approfondie des arbres de fusion
dans le halo. On est confronte´ ici a` un effet de bruit lie´ au caracte`re discret de
la masse (particules). L’estimateur Mvir limite cet effet en imposant le respect du
the´ore`me du Viriel. C’est pourquoi les mode`les de formation des galaxies utilisent
pre´fe´rentiellement ce second estimateur.
Macc : De´finition
On propose ici une troisie`me de´finition de la masse du halo s’inscrivant dans une
volonte´ de diminuer le phe´nome`ne de bruit en s’appuyant sur la notion d’inte´grale
des quantite´s de matie`re accre´te´e par les halos. A partir de la de´finition d’accre´tion
diffuse donne´e pre´ce´demment, on construit progressivement, en suivant l’arbre de
fusion, l’estimateur Macc suivant :
Hn : Mnacc =
∑
m?cdm︸ ︷︷ ︸
δmacc
+
∑
i
Mn−1acc,i︸ ︷︷ ︸
progeniteurs
(3.13)
Selon cette expression, a` l’instant tn, la masse d’un halo Hn est constitue´e d’une
part des particules d’accre´tion diffuse re´fe´rence´es a` cet instant : δmacc et, d’autre
part de la somme des masses (Mn−1acc,i) des proge´niteurs identifie´s a` l’instant pre´ce´dent
du haloHn. Bien entendu, la construction est progressive, la masse des proge´niteurs
e´tant elle-meˆme constitue´e de ces deux termes. On parcourt ainsi la structure
d’arbre a` partir des halos originaux qui n’ont, par de´finition, aucun proge´niteur.
Cette de´finition pourrait eˆtre qualifie´e d’historique du fait que, dans ce cas, la masse
n’est plus une de´finition instantane´e mais s’appuie sur l’historique de l’accumula-
tion de ces particules d’accre´tion diffuse.
Proprie´te´ fondamentale
Cet estimateur (Macc) posse`de, par construction, une proprie´te´ fondamentale :
la masse Macc d’une structure ne peut que croˆıtre. Chaque particule accre´te´e vient
ajouter sa masse a` celle de´ja` cumule´e. Les coalescences de structures font e´galement
croˆıtre cette masse, inte´gre´e sur l’histoire de la structure et de ses proge´niteurs.
Macc estime donc la masse de matie`re noire accumule´e progressivement, ou du
moins, ayant transite´e momentane´ment par la structure et ce sans n’avoir jamais
e´te´ identifie´e dans aucune autre structure apparente´e pre´ce´demment. Cette pro-
prie´te´ particulie`re des particules d’accre´tion diffuse est tre`s importante, cette masse,
vierge de toute structuration, sera par la suite (Chapitre 4) relie´e a` la quantite´ de
120
3.3. Accre´tion et assemblage progressif des halos, hoˆtes de la formation des
galaxies
gaz baryonique primordial, n’ayant pas encore participe´ a` la formation des galaxies
et qui alimente progressivement ces dernie`res.
A l’inverse, les deux estimateurs pre´ce´dents, Mfof et Mvir peuvent pre´senter
des fluctuations. En effet, un nombre diffe´rent de particules peuvent eˆtre identifie´es
successivement dans une meˆme structure. On peut citer les effets de mare´e, lie´s aux
interactions gravitationnelles, qui peuvent arracher des particules a` une structure
au profit d’une autre, ge´ne´ralement plus massive. Ainsi, Mfof peut de´croˆıtre. En
paralle`le, ces meˆmes me´canismes peuvent de´stabiliser une structure. Il en re´sulte
que le groupe de particules, respectant le the´ore`me du Viriel, peut se re´duire,
Mvir pouvant donc de´croˆıtre. Nous de´taillons ces diffe´rences importantes entre ces
estimateurs dans les sections suivantes.
3.3.3 Comparaison entre les diffe´rents estimateurs
La figure 3.6 propose une comparaison entre les diffe´rents estimateurs de la
masse que sont Mfof , Mvir et Macc. Cette figure reporte suivant l’axe des abscisses
la masse Macc, l’axe des ordonne´es porte lui Mfof , Mvir. La relation mate´rialise´e
par la plage de couleur (logarithmique et normalise´e) relie Macc et la masse du
Viriel Mvir, de´duite de la contrainte issue du the´ore`me e´ponyme. Les points gris,
accompagne´s de leur dispersion, tracent eux, la relation entre Macc et Mfof . Les
trois cadrans supe´rieurs regroupent les mesures effectue´es sur les halos principaux.
Les trois cadrans infe´rieurs sont de´die´s aux sous-structures. La diagonale de´crit la
relation Macc = Mvir(ou Mfof ). Les deux re´fe´rences grises, verticale et horizontale,
marquent la masse de re´solution 20×mcdm.
Le cas des halos principaux
Dans un premier temps, on remarque que l’e´quivalence entre les trois estima-
teurs de la masse (Mfof , Mvir et Macc) est assure´e pour les halos principaux,
a` bas redshift (z < 2) et principalement dans le domaine des hautes masses
M > 1010.5M. Cela signifie que la masse accre´te´e tout au long de l’histoire de la
structure (incluant celle rec¸ue par ses proge´niteurs) est tre`s proche de celle iden-
tifie´e instantane´ment dans le champs de densite´ (Mfof ), mais aussi tre`s proche de
la masse stabilise´e, respectant le the´ore`me du Viriel (Mvir).
Les choses se compliquent un peu a` plus faible masse (M < 1010.5M). Dans ce
domaine, la relation pre´sente une dispersion plus marque´e, principalement au profit
de l’estimateur Macc. Ainsi, la masse dite du Viriel e´tant plus faible, une premie`re
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Figure 3.6 – Comparaison des diffe´rents estimateurs de masse, Mfof , Mvir et Macc. L’axe des
abscisses porte l’estimateur Macc de´fini pre´ce´demment (Eq. 3.13). L’axe des ordonne´es re´fe´rence
les valeurs pour Mvir et Mfof . La relation mate´rialise´e par la plage de couleurs (logarithmique
et normalise´e) relie Macc et Mvir. Les points gris, accompagne´s de leur dispersion tracent la
relation entre Macc et Mfof . Les trois cadrans supe´rieurs regroupent les mesures effectue´es sur
les halos principaux. Les trois cadrans infe´rieurs sont de´die´s aux sous-structures. La diagonale
de´crit la relation Macc = Mvir(ou Mfof ). Les deux re´fe´rences grises verticale et horizontale
marquent la masse de re´solution 20 × mcdm. On remarque premie`rement que, dans le cas des
halos principaux, a` bas redshift, la corre´lation entre les trois estimateurs est bonne, surtout
a` haute masse M > 1010.5M. Toujours pour les halos principaux, mais a` plus petite masse
M < 1010.5M, la relation pre´sente une dispersion plus marque´e et syste´matique au profit de
l’estimateur Macc > Mvir. La masse dite du Viriel e´tant plus petite, cela signifie qu’une partie
seulement, probablement le cœur de la structure, respecte le the´ore`me d’e´quilibre. Une fraction
de la masse totale accre´te´e, depuis la formation de la structure, n’est donc pas encore stabilise´e.
Le phe´nome`ne est d’autant plus marque´ que l’e´poque est recule´e (z >> 1). Deuxie`mement, pour
les sous-structures, la corre´lation est beaucoup moins marque´e, voire absente. L’estimateur Macc
donne tre`s majoritairement une masse plus e´leve´e que ces deux homologues Mvir et Mfof . De
plus, la dispersion est beaucoup plus importante. Ceci s’explique par le fait que Macc inte`gre
la masse accre´te´e au cours de l’ensemble de l’e´volution du halo. C’est une grandeur strictement
croissante. Or, les sous-structures, lors de leur immersion sont amene´es a` perdre une fraction de
leur masse dynamique, par e´pluchage progressif (stripping), au profit ge´ne´ralement de leur halo
hoˆte. Plus la sous-structure perd de la masse, plus l’e´cart entre les deux estimateurs se creuse.
La comparaison de ces deux masses est un bon indicateur de l’importance de ce phe´nome`ne
dynamique.
explication peut tenir dans le fait que seulement une partie, probablement le cœur
de la structure, respecte le the´ore`me d’e´quilibre. Une fraction de la masse totale
accre´te´e par la structure et ses progeniteurs n’est alors pas encore stabilise´e. Une
deuxie`me explication serait qu’une partie de la masse diffuse accre´te´e, et donc
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comptabilise´e de´finitivement dans Macc, ne fasse plus partie prenante du halo.
Cette masse a e´te´ arrache´e a` la structure (temporairement peut-eˆtre) pour des
raisons de dynamique gravitationnelle. Il est alors important de pre´ciser que la
masse Macc reste pertinente dans le fait quelle inte`gre l’ensemble de la masse ayant
transite´e par cette structure. Cette accre´tion de matie`re noire canalise ge´ne´ralement
du gaz baryonique, qui alimente lui le cœur de la structure. Dans ce cas, meˆme
si la masse instantane´e (Mfof ou Mvir) de matie`re noire de´croˆıt, cela n’est pas
syste´matiquement relie´ a` une perte de masse baryonique, surtout si celle-ci est
structure´e en une galaxie au centre du halo. Nous y reviendrons plus en de´tails
dans le chapitre 4.
Processus d’e´pluchage des sous-structures
Les valeurs e´leve´es de Macc, vis-a`-vis des deux autres estimateurs, Mfof et Mvir,
sont encore plus marque´es dans le cas des sous-structures (cadran infe´rieur, figure
3.6). L’explication est alors a` rechercher dans la de´finition meˆme de l’estimateur
Macc, ainsi que dans un certain nombre de processus affectant les sous-structures.
Pour toutes structures, l’e´volution de Macc est strictement croissante. De plus,
les halos identifie´s en tant que sur-densite´s locales sont soumis a` des processus
bien particuliers. Leur immersion, au sein d’une structure plus massive, entraˆıne
un processus d’e´pluchage dynamique 3. Les sous-structures perdent de la masse
au profit de leur hoˆte. Plus ce phe´nome`ne est important et plus l’e´cart entre les
estimateurs est important.
La figure 3.7 reporte l’e´volution du rapport log10(Macc/Mvir), sur les cinquante
branches les plus massives d’un arbre de fusion. Les branches se terminant par
des phases sous-structures pre´sentent une forte augmentation de ce rapport. Or,
nous avons vu pre´ce´demment (Fig. 3.4) que l’accre´tion diffuse, porte´e par les sous-
structures, est ge´ne´ralement de´croissante, tre`s faible, voire, dans la majorite´ du
temps, inexistante. Macc reste donc constante durant une phase sous-structure.
Ainsi, si Macc reste stable, une telle augmentation progressive du rapport, indique
que la masse stable Mvir de´croˆıt. Le halo est de´stabilise´, la masse progressivement
perdue au profit du halo hoˆte.
Cette meˆme figure (3.7) permet e´galement de visualiser le tre`s bon accord entre
les deux estimateurs, Macc et Mvir, pour la grande majorite´ des e´tapes d’e´volution
mate´rialise´es par l’arbre de fusion. En effet, on constate que pour l’essentiel des
3. Traduction de l’anglais : stipping.
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Figure 3.7 – Arbre de fusion trac¸ant l’e´volution du rapport log10(Macc/Mvir), indicateur
du taux d’e´pluchage des sous-structures. Seul les cinquante branches les plus massives sont
repre´sente´es. Les halos principaux sont symbolise´s par des ronds, les sous-structures par des carre´s.
Le processus d’e´rosion des sous-halos, immerge´s dans une structure principale plus massive, est
signe´ par une forte augmentation du rapport Macc/Mvir. Par de´finition, Macc enregistre l’accu-
mulation de la masse accre´te´e par la structure et ses proge´niteurs. C’est une grandeur construite
sur une inte´grale et strictement croissante. Mvir renseigne sur la masse stable de la structure
respectant le the´ore`me du Viriel. Nous avons vu pre´ce´demment (Fig. 3.4) que l’accre´tion diffuse,
porte´e par les sous-structures, est ge´ne´ralement de´croissante, tre`s faible, voire, dans la majorite´
du temps, inexistante. Macc reste donc constante durant une phase sous-structure. Ainsi, si Macc
reste stable, une augmentation progressive du rapport Macc/Mvir indique que la masse stable
Mvir de´croˆıt. Cette augmentation est clairement visible sur l’ensemble des branches terminant
leur e´volution par une phase sous-structure. On constate e´galement que la tre`s grande majorite´
des halos principaux pre´sente un rapport Macc/Mvir ' 1, reflet d’une masse stabilise´e tre`s proche
de la masse accre´te´e progressivement.
branches repre´sente´es ici, le rapport est Macc/Mvir ' 1. Ceci indique que la masse
accre´te´e progressivement, au cours de l’e´volution d’une structure se stabilise pro-
gressivement et forme une structure de matie`re noire pe´renne au sein de laquelle
une galaxie peut se former et e´voluer.
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Fragmentation des halos
La comparaison des diffe´rents estimateurs de masse pre´sente´e en figure 3.6
indique e´galement l’existence d’une population de halos pour lesquels Macc <
Mvir(ou Mfof ). Cela signifie, que la structure, identifie´e dans le champs de densite´,
regroupe un nombre de particules plus important que l’ensemble de celles liste´es
comme e´tant accre´te´es progressivement. Selon la de´finition de l’accre´tion diffuse,
les particules qui la constitue ne peuvent donner leur masse, qu’une seule fois, au
halo dans lequel elle sont localise´es pour la premie`re fois. Ainsi, une diffe´rence entre
les estimateurs, au profit de Mfof ou Mvir, indique qu’un certain nombre de par-
ticules, identifie´es dans le halo, ont e´te´ pre´alablement localise´es dans une structure
diffe´rente. Ces halos sont donc issus de la fragmentation d’autres structures. On
remarque alors en figure 3.6 que ce type de structures est majoritairement issu de
la population sous-structures, meˆme si il n’en repre´sente qu’une faible fraction.
3.4 Stabilite´ des halos : se´lection des branches saines
3.4.1 Assemblage progressif des halos, matie`re baryonique
et hypothe`ses fondatrices
La composition mate´rielle de notre Univers a e´te´ aborde´e dans le chapitre 2.
Elle s’articule autour de la matie`re noire froide (cdm) et de la matie`re baryonique
(b). Ce second constituant repre´sente une fraction :
fb =
Ωb
Ωm
= ΩbΩb + Ωcdm
' 0.16 (3.14)
de la quantite´ de matie`re totale.
La matie`re noire, en l’absence d’interaction avec le rayonnement, se structure
rapidement. Suite au de´couplage matie`re-rayonnement, les baryons sont libres de
se structurer a` leur tour. Ils sont alors contraints par le champ gravitationnel de
matie`re noire. Les baryons vont donc le suivre et seront ainsi canalise´s par la matie`re
noire.
La matie`re baryonique dans les mode`les semi-analytiques
Comme nous le de´taillerons par la suite (chapitre 4), le mode`le de formation
et d’e´volution des galaxies que je pre´sente ici s’inscrit dans la famille des mode`les
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semi-analytiques hybrides. Ce type de mode´lisation s’appuie sur une structuration
de la matie`re noire, extraite de simulations de type N-corps. A partir de cette
e´volution de la matie`re noire (arbre de fusion), l’application de lois analytiques ou
empiriques permet de de´duire les proprie´te´s structurelles et le comportement des
galaxies abrite´es par ces halos. L’un des points fondamentaux de cette mode´lisation
consiste donc a` relier les contenus en matie`re noire et en baryons d’un halo.
Il existe plusieurs estimateurs de la masse de matie`re noire d’une structure,
nous les avons pre´sente´s pre´ce´demment. Deux d’entre eux, Mfof et Mvir, peuvent
pre´senter des variations lie´es, pour l’un (Mfof ) au caracte`re discret des particules
repre´sentant la masse de matie`re noire, pour l’autre (Mvir) a` l’identification du
groupe de particules respectant le crite`re de stabilite´ du Viriel. A cela s’ajoutent
e´galement les processus d’e´rosions constate´s dans les sous-structures. La masse de
matie`re noire sonde´e par ces deux premiers estimateurs peut donc varier sensible-
ment artificiellement au cours du temps.
A contrario, le troisie`me estimateurs, Macc s’appuie sur une construction pro-
gressive de la masse du halo, base´e sur une population particulie`re de particules,
dites d’accre´tion diffuse (m?cdm). Cet estimateur n’indique pas la masse instantane´e
du halo mais inte`gre la quantite´ de matie`re noire accre´te´e par la structure par l’in-
terme´diaire des particules n’ayant jamais e´te´ identifie´es, au pre´alable, dans aucune
autre structure apparente´e. Cette matie`re noire peut donc eˆtre qualifie´e de primor-
diale du fait qu’elle n’est pas issue d’une structuration pre´-existante mais bien du
fond non structure´ de particules.
Qu’en est-il alors du contenu baryonique ? Est-il lie´ en permanence a` celui de
la matie`re noire ? Dans quelles proportions ? L’e´rosion du halo de matie`re noire
(sous-structure) est-elle syste´matiquement accompagne´e d’une perte de bayons ?
Si oui, sous quelle forme ? Les halos issus de processus de fragmentation ont-ils
un contenu baryonique identique a` ceux forme´s a` partir de matie`re noire n’ayant
encore subit aucune structuration (particules d’accre´tion diffuse, m?cdm) ? Tant de
questions qu’ils faut essayer de re´soudre au mieux.
Un jeu d’hypothe`ses fondatrices
Afin de contraindre cette relation (matie`re noire/baryon) et ainsi mode´liser
les proprie´te´s structurelles des galaxies et le comportement des baryons quelles
contiennent, nous allons nous donner un certain nombre de re`gles, d’hypothe`ses,
sur le lien effectif entre contenu baryonique et matie`re noire. Nous allons pour
cela nous baser sur le processus d’accre´tion diffuse explicite´ pre´ce´demment. Cette
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matie`re noire issue du fond de particules est vierge de toute structuration et peut
donc eˆtre associe´e a` une matie`re baryonique elle meˆme originelle.
Hypothe`ses et de´ductions
1) Chaque particule d’accre´tion diffuse de masse m?cdm, nouvellement identifie´e
au sein d’une structure, draine une masse baryonique : mbar = f(〈fb〉)m?cdm
ou` f(〈fb〉) ∈ [0 : 1] est une fonction de´crivant l’impact des phe´nome`nes de
photoionisation du gaz (voir 4.2.1). Suivant cette premie`re re`gle, la masse
baryonique transporte´e par les particules d’accre´tion diffuse, ne peut eˆtre
distribue´e, comme pour la matie`re noire, qu’une seule et unique fois, au pre-
mier halo dans lequel la particule d’accre´tion diffuse est identifie´e.
2) La perte de matie`re noire et donc la re´duction de la masse instantane´e Mfof
ou Mvir ne peux eˆtre associe´e a` une perte directe de matie`re baryonique.
En effet, cette dernie`re est assujettie a` des processus de structuration et
donc de confinement beaucoup plus complexes que ceux re´gissant la matie`re
noire (essentiellement gravitationnelle pour cette dernie`re). La perte de masse
baryonique reste possible (vents ...) mais doit eˆtre traite´e dans le cadre de
processus baryoniques bien de´finis et non par la simple perte de matie`re
noire. L’alimentation en matie`re baryonique est donc traite´e ici de manie`re
progressive, historique.
3.4.2 Contenu baryonique initial et crite`res de stabilite´.
Halos issus de la fragmentation
Si on se re´fe`re a` la premie`re des deux re`gles pre´ce´dentes, le cas des halos, initiant
une branche d’un arbre de fusion et issu de la fragmentation d’autres structures,
doit eˆtre approfondi. Comme il est mentionne´ pre´ce´demment ces halos particu-
liers sont caracte´rise´s par Macc < Mvir(ou Mfof ) indiquant qu’une partie voire
la totalite´ des particules de matie`re noire qui le composent ont e´te´ pre´alablement
identifie´es dans une autre structure. Ainsi, d’apre`s 1), la masse baryonique trans-
porte´e par ces particules n’est plus disponible car elle a de´ja` e´te´ attribue´e. Ces ha-
los pre´sentent donc un contenu baryonique restreint. Nous les conside`rerons alors
comme inaptes a` la formation d’une galaxie. Si le regroupement de ces particules est
suffisamment stable dans le temps alors, naturellement, un processus d’accre´tion
diffus se mettra en place, alimentant ainsi la structure en baryons primordiaux.
L’inaptitude d’un halo a` initier la formation d’une galaxie peut eˆtre leve´e de`s lors
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que Macc ≥ Mfof ≥ Mlim,cdm. Les branches concerne´es doivent alors eˆtre iden-
tifie´es.
Les sous-structures primordiales
L’algorithme que nous utilisons pour construire les arbres de fusion (TreeMaker
(Aubert et al., 2004; Tweed et al., 2009)) permet d’identifier les sur-densite´ss
stables inscrites dans les halos principaux. Certaines branches d’un arbre de fusion
traitent, de`s les premiers instants, l’e´volution de telles sous-structures. L’e´volution
du halo, porte´e par ce type de branches, n’a donc jamais e´te´ diffe´rencie´e de celle
de son halo hoˆte. Comme le montre clairement la figure 3.4, l’accre´tion diffuse
est extreˆmement faible voire inexistante dans le cas des sous-structures. Si aucune
accre´tion diffuse n’est mesure´e, le sous-halo se place alors dans le cas pre´ce´dent
(Macc < Mfof ≤ Mlim,cdm) et n’est donc pas conside´re´ comme viable a` la forma-
tion d’une galaxie. Dans le cas contraire, ou` une accre´tion diffuse est mesure´e, il
est alors bon de rappeler le caracte`re perturbe´ de ce type de structure. En effet,
comme le pre´sentent les figures 3.7 et 3.6, les sous-structures subissent, dans la
majorite´ des cas, des me´canismes d’e´rosion lie´s a` des effets gravitationnels forts. Il
semble donc difficile pour ces structures d’abriter la formation d’une galaxie. C’est
pourquoi l’ensemble des sous-halos initiant (meˆme sur plusieurs pas de temps) une
branche sont e´galement conside´re´s comme impropres a` la formation d’une galaxie
et doivent eˆtre identifie´s.
Autres crite`res
En plus de ces deux cas particuliers, on peut se questionner sur la capacite´ d’une
structure a` he´berger la formation d’une galaxie. Ce questionnement peut s’articu-
ler sur un crite`re e´nerge´tique. Meˆme si un tel crite`re intervient dans l’estimation
de la masse dite du Viriel, on peut s’interroger sur la stabilite´ du regroupement
des particules constituantes de la masse Mfof . Si l’e´nergie cine´tique totale de la
structure Ek est tre`s supe´rieure a` son e´nergie gravitationnelle Eg, alors la structure
ne peut eˆtre stable et est plus certainement en cours de dislocation. On se donne
alors le seuil suivant : Ek > Eg pour identifier les halos instables.
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3.4.3 Algorithme de se´lection des branches saines
Devenir des branches
En s’appuyant sur les crite`res pre´ce´dents (sous-structures, de´ficit en baryons
et e´nergie totale), j’ai de´veloppe´ un algorithme de se´lection des branches aptes
a` he´berger la formation d’une galaxie. Ces branches, dont la majorite´ des halos
respecte les crite`res de stabilite´, sont conserve´es au sein de l’arbre. A contrario,
les branches qui pre´sentent une fraction trop importante de halos pathologiques
(> 50%) sont e´limine´es. La structuration de la matie`re noire qu’elles repre´sentent
est alors conside´re´e comme une accre´tion instantane´e de matie`re sur le halo porte´
par la branche ou` elle se connecte. La structure rec¸oit alors un grumeau de matie`re
noire auquel sera couple´ par la suite une masse de baryon e´galement non structure´e.
Principe de l’algorithme
L’identification des branches inaptes a` la formation des galaxies est re´alise´e par
un algorithme s’articulant autour de plusieurs e´tapes. Les diffe´rents cas, issus de
l’application des crite`res de recherche, sont re´pertorie´s et mis en situation en figure
3.8. Le cadran gauche a) de cette figure sche´matise l’arbre avant le processus de
nettoyage, les halos pathologiques sont colore´s en noir. Le cadran droit b) repre´sente
l’arbre en sortie du processus de se´lection des branches viables. C’est en re´alite´ cette
arbre, et non le pre´ce´dent, qui sera utilise´ pour de´crire l’e´volution des structures
qui abriteront la formation et l’e´volution des galaxies.
L’algorithme s’organise comme suit :
1- Dans un premier temps, l’ensemble des branches d’un arbre sont parcou-
rues. Dans ces branches, les halos, identifie´s dans l’un des trois cas proble´matiques
pre´ce´dents, sont re´fe´rence´s. Cette identification est sche´matise´e en figure 3.8. Les
halos identifie´s par une croix rouge indexe´e 1 sont conside´re´s comme patholo-
giques du fait qu’ils pre´sentent un de´faut en masse : Macc < Mvir(ou Mfof ).
Ceux re´fe´rence´s par une croix rouge indexe´e 2 initient une branche mais sont iden-
tifie´s en tant que sous-structures. Enfin, les halos re´fe´rence´s par une croix rouge
indexe´e 3 pre´sentent une e´nergie totale positive, signature d’une instabilite´ et d’un
proble`me de confinement. Comme il est sche´matiquement repre´sente´, ce dernier cas
est en majeur partie, associe´ a` une sous-structure, ce qui argumente d’autant plus
le processus d’e´rosion subit par cette population de sous-halos.
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Figure 3.8 – Arbres de fusion sche´matisant les principes de se´lection des branches saines d’un
arbre de fusion, celles qui seront conside´re´es comme apte a` acceuillir en leur centre la formation et
l’e´volution d’une galaxie. Les halos principaux sont mate´rialise´s par des ronds, les sous-structures
par des carre´s. Les liens les halos principaux et leurs sous-structures sont repre´sente´s par des traits
pointille´s horizontaux. L’arbre a) repre´sente l’identification des halos pathologiques symbolise´s par
une coloration noire. Trois crite`res sont applicables. Les halos identifie´s par une croix rouge indexe´e
1 sont conside´re´s comme inaptes du fait qu’ils pre´sentent un de´faut en masse : Macc < Mvir(ou
Mfof ). Ceux re´fe´rence´s par une croix rouge indexe´e 2 initient une branche mais sont identifie´s en
tant que sous-structure. Enfin, les halos re´fe´rence´s par une croix rouge indexe´e 3 pre´sentent une
e´nergie totale positive signature d’une instabilite´ et d’un proble`me de confinement. Les valeurs
indique´e aupre`s de chaque branche correspond au parame`tre de qualite´ Γ de cette branche. Le
deuxie`me arbre b) pre´sente le re´sultat de l’algoritme de se´lection. Certain halos initiant une
branche (I et III) sont retire´s de la structure d’arbre, la formation de la galaxies de´butera ainsi
dans le halo sain suivant. Certaine branche pre´sentant une qualite´ conside´re´e comme trop faible
sont de´clare´e impropre a` al formation d’une galaxie. Le halo de matie`re noire dont l’e´volution
est porte´ par cette branche est alors conside´re´ comme un gnumeau de matie`re noire accre´te´
instantane´ment par le halo dont l’e´volution est porte´e par la branche avec laquelle celle qualifie´e
de morte fusionne. C’est le cas de la branche IV.
2- Ce re´fe´rencement des halos proble´matiques permet ensuite d’e´tablir une
mesure de la qualite´ des diffe´rentes branches de l’arbre. On rappelle qu’une branche
n’est autre que la repre´sentation continue de l’e´volution d’une structure, de son
apparition en tant que halo individuel jusqu’a` sa fusion avec une structure plus
massive. Cette mesure de qualite´ est re´alise´e sur la population des halos principaux,
porte´e par la branche et uniquement par celle-ci. En effet, les sous-halos ne sont
pas, par de´finition, des structures diffe´rentiables individuellement. Ils sont en fait
devenues des sur-densite´s localise´es au sein d’une structure plus massive. Ils en
130
3.4. Stabilite´ des halos : se´lection des branches saines
subissent les effets gravitationnels. Tout ceci fait que leur caracte´risation et les
mesures de leurs proprie´te´s, e´nerge´tiques en particulier se re´ve`lent complique´s et
ne doivent pas eˆtre pris comme argent comptant. L’estimateur de qualite´ est donc
construit comme suit :
Γ = Ngood,main
Nmain
avec Ngood,main capitalise le nombre de halos principaux respectant l’ensemble des
crite`res de stabilite´ (repre´sente´ en vert en figure 3.8.a) et ou` Nmain n’est autre que
le nombre total de halos principaux contenus dans la branche. Les valeurs de Γ
sont adjointes a` chaque branche sche´matise´e en figure 3.8.a.
3- L’estimation de la qualite´ de la branche Γ permet d’effectuer un premier net-
toyage des branches les plus instables. Ainsi, l’ensemble des halos porte´s par une
branche, dont la qualite´ mesure´e est infe´rieure a` 0.5, sont de´finitivement conside´re´es
comme inaptes a` la formation d’une galaxie. Le halo de matie`re noire porte´ par
cette branche est alors conside´re´ comme un grumeau de matie`re accre´te´e instan-
tane´ment par le halo, dont l’e´volution est repre´sente´e par la branche avec laquelle
celle qualifie´e de morte fusionne. Ce cas est repre´sente´ par la branche IV de l’arbre
sche´matise´ en figure 3.8. Comme majoritairement constate´ dans les arbres issus
de la simulation, cette branche n’e´volue que sur un tre`s petit nombre de pas de
temps (ici 2). Le premier halo est issu de la fragmentation et est ensuite rapidement
identifie´ comme e´tant une sous-structure d’un halo plus massif. Il est donc soumis
a` des contraintes tre`s fortes.
4- Si on applique sans aucune re´serve ce principe, l’ensemble des e´tapes d’e´volutions,
pre´ce´dant l’identification d’un halo pathologique ainsi que les branches qui y sont
relie´es, devraient eˆtre rejete´es. Ceci conduit a` un rejet d’une tre`s grande partie des
halos et des branches associe´es. En effet, si l’on se re´fe`re a` l’exemple pre´sente´ en
figure 3.8, seules les deux dernie`res structures de la branche principale (I) seraient
conserve´es, ce qui n’est pas satisfaisant d’autant plus que deux cas majoritaires et
compre´hensibles se pre´sentent. Dans le premier, le halo pathologique est en re´alite´
un sous-halo qui, comme nous l’avons argumente´ pre´ce´demment, pose certaines
difficulte´s de de´finition. En second lieu, le halo responsable de la troncature des
e´tapes pre´ce´dentes de l’arbre, est isole´ au sein d’une branche qui peut eˆtre qua-
lifie´e de saine au regard du parame`tre Γ. Cette pathologie isole´e est sche´matise´e
dans la branche principale (I) ou` un halo principal est de´clare´ instable en raison
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de l’application du crite`re e´nerge´tique. Ce type de cas est ge´ne´ralement duˆ a` une
application radiale du crite`re faisant qu’une le´ge`re variation positive autour de la
valeur charnie`re rend le halo incompatible avec les crite`res fixe´s. Pour reme´dier a`
ces deux cas proble´matiques, deux re`gles supple´mentaires sont ajoute´es :
4-1- Dans les branches restantes, (Γ > 0.5), l’ensemble des sous-structures
identifie´es en fin d’e´volution d’une branche sont conside´re´es comme aptes
a` la poursuite des processus d’e´volution de la galaxie abrite´e par le halo.
Ces dernie`res e´tapes pre´figurent ge´ne´ralement un e´pisode de fusion et sont
connues pour leur instabilite´e.
4-2- Dans la situation des halos principaux pathologiques mais isole´s, il faut se
re´fe´rer a` leur e´volution future. En effet, comme c’est le cas dans la branche
III (Fig. 3.8), il arrive que ces halos, meˆme s’ils sont conside´re´s, a` cet instant,
comme discernables d’une autre structure, il deviennent dans nombres de
cas sous-halos d’un halo plus massif au pas de temps suivant. Il se peut
donc que les effets d’instabilite´, constate´s dans les sous-halos, contaminent
de´ja` la structure avant meˆme quelle ne soit identifie´e en tant que telle. Pour
re´soudre cette situation, les halos instables, dont l’un des 3 4 descendants sera
identifie´ comme e´tant une sous-structure, ou mieux encore, un halo principal
respectant l’ensemble des crite`res de stabilite´, sera conside´re´ lui aussi comme
sain. Il sera en quelque sorte sauve´.
5- Suite a` cette e´tape de sauvetage de halos, une seconde estimation de la qua-
lite´ de la branche est re´alise´e. Pour l’exemple donne´ en figure 3.8, la valeur est
reporte´e a` coˆte´ de la nume´rotation des branches. Cette seconde estimation est a`
l’origine d’un second processus de conservation. En effet, l’ensemble des branches
pre´sentant, lors de cette seconde mesure, une qualite´ Γ > 0.5, sont conserve´es. Les
halos principaux proble´matiques qu’elles peuvent contenir sont re´habilite´s. Cette
re´habilitation est marginale, elle ne concerne que tre`s peu de halos autres que ceux
de´ja` sauvegarde´s par l’application des re`gles pre´ce´dentes 4-1 et 4-2. Bien entendu,
les halos pre´sentant un de´faut de masse : Macc < Mvir(ou Mfof ) (re´fe´rence´s par
une croix rouge indexe´e 1) sont de´finitivement e´carte´s de la se´lection en plus de
ceux identifie´s en tant que sous-structures (re´fe´rence´s par une croix rouge indexe´e
2) lors de leur apparition.
4. La valeur 3 a e´te´ fixe´e afin de conserver une grande fraction des halos principaux, tout en
s’assurant que les branches les plus perturbe´es soit de´finitivement e´limine´es. Ces constats ont e´te´
tire´s suite a` nos propres e´tudes visant a` faire varier le nombre de descendants analyse´s entre 0 et
7.
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L’application de l’ensemble de ces re`gles permet de se´lectionner les branches
saines conside´re´es comme aptes a` he´berger la formation et l’e´volution d’une galaxie.
Les branches mortes sont alors conside´re´es comme accre´tion instantane´e de matie`re
noire, accre´tion supporte´e par le halo auquel la branche est connecte´e. La grande
majorite´ des branches rejete´es par l’algorithme de se´lection sont ge´ne´ralement de
petites branches, e´voluant sur 1, 2 ou 3 pas de temps et qui sont principalement
constitue´es de sous-structures ne respectant pas le principe de stabilite´ e´nerge´tique.
Il semble donc cohe´rent de retirer ces courtes branches aux cœur desquelles la
formation d’une galaxie aurait e´te´ mis en de´faut par des processus gravitationnels
forts et complexes.
3.4.4 Conse´quences et effets de la se´lection des branches
L’algorithme de´crit pre´ce´demment se´lectionne, ou plus exactement retire un
certain nombre de branches des arbres de fusion construits a` partir de simula-
tions N-corps. Ces branches sont conside´re´es, sous certaines hypothe`ses, comme
impropres a` la formation et a` l’e´volution des galaxies. On peut alors se question-
ner sur l’impact de ce rejet sur la statistique globale mais e´galement sur l’effet de
se´lection engendre´ sur telle ou telle proprie´te´ des halos de matie`re noire.
Fraction de halo conserve´s en nombre, en masse
Le cadran principal de la figure 3.9(a) pre´sente la fraction, en nombre, des
halos conserve´s par le processus de se´lection. Les courbes noire, bleue et verte
sont de´die´es respectivement a` la totalite´ des halos, aux halos principaux et aux
sous-structures. On constate qu’une grande majorite´ des structures principales est
conserve´e lors de la se´lection. Les 10% e´limine´s sont constitue´s de deux populations
distinctes. L’une d’elles regroupe les halos issus de la fragmentation pre´sentant
donc un de´faut de masse : Macc < Mfof . Ces structures sont identifie´es en de´but
de branche. L’alimentation en baryons sera de´clenche´e aux pas de temps suivants,
de`s lors que la masse diffuse accre´te´e de´passera la limite impose´e Mlim,cdm. Les
branches concerne´es sont ainsi rabote´es de quelques pas de temps (voir branche I
en Fig. 3.8). La seconde s’articule autour de quelques halos principaux disperse´s
aux cœurs de branches tre`s courtes constitue´es majoritairement de sous-structures,
tre`s instables et donc rejete´es. Dans ces cas la`, les halos principaux ne repre´sentent
qu’une ou deux e´tapes de ces bre`ves histoires tourmente´es (voir branche IV en
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Figure 3.9 – Le cadran principal de la vignette gauche (a) pre´sente l’e´volution, avec le temps, de
la fraction de halos conserve´s. Les trois courbes, noire, bleue et verte sont de´die´es respectivement
a` l’ensemble des halos, aux halos principaux et aux sous-structures. On constate que la fraction de
halos principaux se´lectionne´s avoisine en permanence les 90%. Les 10% e´limine´s sont constitue´s de
deux populations distinctes. La premie`re regroupe les halos issus de la fragmentation, pre´sentant
un de´faut de masse : Macc < Mfof . La seconde s’articule autour de halos principaux disperse´s au
sein de branches tre`s courtes (1-4 pas de temps) dont les membres sont tre`s rapidement identifie´s
en tant que sous-structures e´nergiquement tre`s instables. Les halos principaux ne repre´sentent
alors qu’une ou deux e´tapes de ces branches tourmente´es. La faible fraction de sous-structures
conserve´es indique, elle, un rejet beaucoup plus important pour ce type particulier de halos.
N’exce´dant jamais 70%, elle chute meˆme a` moins de 50% a` grand de´calage spectral (z > 8).
Les objets e´carte´s constituent une famille de sous-structures, membres exclusifs de tre`s petites
branches e´voluant dans l’environnement proche de halos principaux plus massifs. Ces branches
sont e´limine´es en raison de la forte influence gravitationnelle exerce´e par les halos hoˆtes, mais
e´galement par le fait du tre`s faible taux d’accre´tion diffuse mesure´ sur ces sous-structures. On
estime alors que le tre`s court temps d’e´volution, ajoute´ a` la tre`s faible quantite´ de baryons pouvant
eˆtre draine´e jusqu’au cœur de ces sous-halos, n’est pas compatible avec la formation d’une galaxie.
Ces branches seront conside´re´es comme accre´tion instantane´e de matie`re noire a` l’instant de leur
connexion. Le cardan inte´rieur de la vignette gauche (a) indique la fraction de masse conserve´e
par le processus de se´lection. Celle-ci reste a` un niveau constant proche de 80%. Les deux courbes
marquent les valeurs pour deux des estimateurs, la masse instantane´e virie´lise´e Mvir et la masse
inte´gre´e d’accre´tion Macc. Aucune diffe´rence significative ne peut eˆtre releve´e entre les deux
estimateurs. La vignette de droite (a) pre´sente la fraction de sous-structures identifie´es avant et
apre`s le processus de se´lection. La pre´sence d’un grand nombre de petites branches, constitue´es
inte´gralement de sous-structures instables, entraˆıne une forte diminution de la fraction de sous-
structures dans les branches se´lectionne´es. Les sous-structures restantes constituent les dernie`res
e´tapes, pre´-coalescence de branches plus stables et plus massives.
Fig. 3.8). La courbe verte du cadran principal de la figure 3.9(a), de´die´e a` la frac-
tion de sous-structures conserve´es, indique un rejet beaucoup plus important pour
ce type particulier de halos. On constate que jamais plus de sept halos sur dix
sont conserve´s, la fraction chute meˆme a` moins de 50% a` grand de´calage spectral
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(z > 8). Ces sous-halos expulse´s constituent un groupe, constituant exclusif de pe-
tites branches de´pourvues donc de halos individualise´s (principaux) et pre´sentant
un temps d’e´volution avant fusion tre`s court (1-4 pas de temps en ge´ne´ral). Ces
sous-halos, e´voluant dans l’environnement imme´diat de structures plus massives,
et s’e´tant eux-meˆmes forme´s en leurs cœurs, subissent de fortes contraintes gravi-
tationnelles, raison pour laquelle ils pre´sentent majoritairement une e´nergie totale
positive et un spin, λ, plus e´leve´ que la population standard. En plus de ces in-
stabilite´s, il s’ajoute le fait du tre`s faible, voire inexistant, taux d’accre´tion diffuse
mesure´ sur ces sous-structures. Ce dernier, couple´ a` la courte vie de ces branches,
ne permet pas de drainer suffisamment de baryons pour amorcer la formation d’une
galaxie. Ces branches sont rejete´es. Le halo de matie`re noire, dont l’e´volution est
porte´e par cette branche morte, est assimile´e a` un processus d’accre´tion instantane´e
a` l’instant de sa connexion.
Le cadran inte´rieur de la figure 3.9(a) indique la fraction en masse conserve´e
dans les branches se´lectionne´es. Le niveau est constant et affiche une valeur tre`s
proche des 80%. Les 20% e´carte´s sont principalement issus de la multitude de
petites branches instables constitue´es majoritairement de sous-structures forme´es
dans l’environnement imme´diat de halos plus massifs. Cette masse n’est pas pour
autant de´finitivement rejete´e. Elle constitue une accre´tion de matie`re noire se
pre´sentant sous la forme de grumeaux de matie`re assimile´e par les halos aux-
quels les branches mortes sont connecte´es. De plus, meˆme si aucune galaxie ne
pourra se former et e´voluer le long de ces branches, le grumeau de matie`re noire
qu’elles repre´sentent drainera une masse de baryons non-structure´s dans la propor-
tion dicte´e par le mode`le d’accre´tion baryonique (voir 4.2). Les deux courbes de
cette figure sont de´die´es a` deux des estimateurs de la masse, le premier Mvir mesu-
rant la masse structure´e et stabilise´e identifie´e dans le champ de densite´, le second,
Macc inte´grant la masse issue du processus d’accre´tion diffuse. Aucune diffe´rence si-
gnificative n’est observable entre ces deux estimateurs. Cela signifie que la se´lection
regroupe des structures forme´es et structure´es, dont la masse est e´quivalente a` celle
accre´te´e, en provenance du fond, au fil du temps par les halos.
La figure 3.9(b) regroupe les e´volutions avec le redshift (ou avec l’aˆge de l’Uni-
vers) de la fraction de sous-structures identifie´e dans les arbres, et ce avant et apre`s
le processus de nettoyage. On constate ici e´galement qu’une part non ne´gligeable
de la population de sous-halos est rejete´e. A haut redshift, la fraction baisse de
quelques pourcents, ' 2.5% → ' 1%. En revanche elle passe de ' 25% a` moins
de ' 15% a` l’e´poque actuelle (z ' 0). La` aussi, c’est la forte proportion des
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petites branches, constitue´es de sous-structures, retire´e des arbres qui produit ce
re´sultat. La population de sous-structures restante constitue les dernie`res e´tapes,
pre´-coalescence des halos. Cette spe´cificite´ est clairement visible sur les diffe´rents
arbres de fusion pre´sente´s pre´ce´demment (Figs. 3.7, 3.5 ou encore 3.1).
Fonction de masse des halos de matie`re noire
La figure 3.10 regroupe les fonctions de masse φ(m)dm des halos de matie`re
noire mesure´es a` trois e´poques diffe´rentes z = 0.0, ' 2.0 et ' 6.0 pour les halos
principaux (cadrans supe´rieurs) et sous-halos (cadrans infe´rieurs). Ces fonctions
de masse sont construites a` partir des deux estimateurs, Mvir (trace´s bleu) et
Macc (trace´s vert) caracte´risant respectivement la masse stabilise´e et l’inte´grale de
l’accre´tion diffuse supporte´e par la structure et l’ensemble de ses proge´niteurs.
Pour chaque e´poque et chaque famille de halos, on distingue la fonction de masse
construite sur l’ensemble de la population (trait plein), les branches se´lectionne´es
(tirets) et enfin la population de halos e´carte´ par le processus de se´lection (points).
La masse de re´solution Mfof > Mlim,cdm est mate´rialise´e par la re´fe´rence verticale
grise. Les trois fle`ches horizontales de taille croissante marquent les niveaux de den-
site´, relatifs au volume simule´ (Vbox ' 1503 Mpc3, Table 3.1), pour respectivement
10, 100 et 1000 halos.
Au travers de ces diffe´rentes fonctions de masse sondant diffe´rentes e´poques,
l’e´mergence de structures de plus en plus massives apparaˆıt clairement. Les struc-
tures de faible masse, pre´sentes au e´poque recule´es (z > 6), donnent progressive-
ment naissance, par l’interme´diaire des processus de fusion, a` des halos de plus en
plus massifs.
Ces fonctions de masse, peuplant des re´gimes de masse de plus en plus e´leve´e,
pre´sentent, pour les halos principaux et dans ce re´gime des hautes masses M >
1012 M, une tre`s bonne consistance entre les deux estimateurs Mvir et Macc.
Cela signifie que les halos massifs pre´sentent une masse stabilise´e Mvir en par-
faite ade´quation avec les quantite´s de matie`re accre´te´e en provenance du fond. La
masse accre´te´e par la structure au cours de son histoire est donc progressivement
stabilise´e. Ce processus de stabilisation explique l’augmentation progressive, avec
le redshift, mais e´galement entre les faibles et les hautes masses, de l’e´cart entre
ces deux estimateurs. La masse accre´te´e par une structure de faible masse a` grand
redshift rejoint, dans les temps suivants, le cœur de masse stable d’une structure
plus aˆge´e et plus massive.
Pour les trois e´poque sonde´es, z = 0.0, ' 2.0 et ' 6.0, aucune diffe´rence si-
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Figure 3.10 – Fonctions de masse des halos de matie`re noire mesure´es a` trois e´poques
diffe´rentes, z = 0.0, ' 2.0 et ' 6.0, distribue´es de gauche a` droite. Les cadrans hauts et bas
sont de´die´es respectivement aux halos dit principaux et aux sous-structures. Pour chaque vi-
gnette, les courbes bleues tracent les fonctions mesure´es a` partir de l’estimateur Mvir, alors que
les fonctions repre´sente´es par les courbes vertes s’appuient sur l’estimateur inte´grant l’accre´tion
diffuse, Macc. Les trois styles de trace´s distinguent les fonctions de masse calcule´es sur la totalite´
des halos identifie´s (ligne pleine), des halos se´lectionne´s (tirets) et des halos rejete´s (points). La
re´fe´rence verticale grise marque la limite en re´solution des halos Mfof > Mlim,cdm. Mvir et
Macc mesurant respectivement la masse stabilise´e et la masse accre´te´e en provenance du fond, ces
deux estimateurs peuvent aboutir a` des valeurs infe´rieures a` cette limite. Les trois fle`ches grises
verticales indiquent les niveaux de densite´, relatifs au volume simule´ (Table 3.1), pour respecti-
vement 10, 100 et 1000 halos. On constate que, pour les structures principales, plus le redshift
diminue et plus, dans le domaine des hautes masses M > 1012 M, les deux estimateurs sont
consistants. La masse stabilise´e Mvir est donc en parfaite ade´quation avec la quantite´ de matie`re
accre´te´e. Toujours pour les halos principaux, a` plus haut redshift et e´galement pour les masses,
M < 1012 M, le processus de stabilisation n’e´tant pas acheve´, a` abondance fixe´e φ(m)dm, les
structures pre´sentent une masse stabilise´e plus faible que celle accre´te´e progressivement. Enfin,
pour les trois e´poques sonde´es et les deux estimateurs, aucune diffe´rence significative n’est ob-
servable entre la fonction de masse issue de la se´lection et celle regroupant l’ensemble des halos
identifie´s. La fonction de masse des halos principaux rejete´s indique qu’ils sont majoritairement de
faible masse. De plus, le fort e´cart constate´ entre les deux estimateurs prouve que pour une abon-
dance fixe´e φ(m)dm, ils pre´sentent une masse stabilise´e beaucoup plus faible que celle accre´te´e
progressivement. Concernant les sous-structures, l’e´cart est plus significatif entre les deux esti-
mateurs. La fonction de masse issue de l’estimateur Macc traduit une histoire d’accre´tion plus
importante que ne le laisse apparaˆıtre la masse instantane´e. Il s’agit de la signature des processus
d’e´rosion subit par ces sous-halos. Meˆme si la diffe´rence entre la fonction de masse construite sur la
totalite´ des sous-halos et celle estime´e suite a` la se´lection n’est pas significative, elle demeure plus
importante que celle constate´e pour les halos principaux, surtout a` faible masse. En revanche, la
constatation ne de´pend pas du choix de l’estimateur. La population des sous-structures est donc
plus touche´e par la se´lection que celle des halos principaux.
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gnificative n’est observable entre la fonction de masse issue de la se´lection et celle
regroupant l’ensemble des halos identifie´s. La fonction de masse de ces halos pa-
thologiques, mate´rialise´e en figure 3.10 (par la ligne poitille´e) confirme la faible
fraction de masse porte´e par ces halos. Une comparaison entre les deux estima-
teurs indique que, pour une population de halos d’abondance φ(m)dm fixe´e, la
masse accre´te´e inte´gre´e sur l’histoire du halo Macc est plus important que ne laisse
transparaˆıtre la masse instantane´e Mvir. Cet e´cart, aux de´triments de Mvir, est
beaucoup plus marque´ que dans la population de halos principaux se´lectionne´e.
Ceci peut signifier deux comportements. Soit l’ensemble de la masse accre´te´e fait
bien partie inte´grante de la structure mais ne respecte pas dans son inte´gralite´ le
crite`re de stabilite´. Soit une partie de cette masse, ayant appartenue a` un moment
au halo n’en fait plus partie. Cette masse ayant e´te´ arrache´e. Le caracte`re inte´gral
de l’estimateur Macc garde alors trace de cette accre´tion passe´e. A contrario, Mvir
ne mesurant que la masse instantane´e stable, il ne peut faire e´tat de cette masse.
La comparaison des fonctions de masse de´die´es aux sous-structures pour les
deux estimateurs,Mvir et Macc, de´montre un comportement diffe´rent de celui ob-
serve´ pour les halos principaux. En effet, pour une abondance fixe´e φ(m)dm, l’e´cart
entre les deux estimateurs est bien plus conse´quent et ce, syste´matiquement en fa-
veur de masse accre´te´e inte´gre´e. Alors que le faible e´cart observe´ pour les halos
principaux pouvait eˆtre assimile´ a` un processus de stabilisation progressive d’une
masse effectivement pre´sente dans la structure, dans le cas des sous-structures, il
signe ici le re´sultat des me´canismes d’e´rosion. Une partie de la masse ayant transite´e
par la structure, et donc prise en compte par Macc, s’est vue arrache´e a` la structure
au profit ge´ne´ralement du halo hoˆte, plus massif, au sein duquel la sous-structure
a plonge´. Pour cette population de sous-structure, la diffe´rence entre la fonction
de masse issue de la se´lection et celle re´alise´e sur l’ensemble des sous-structures
identifie´es est, la` aussi, un peu plus marque´e. L’e´cart est plus prononce´ aux pe-
tites masses M < 1010M. La fraction de sous-halos rejete´e est en effet, comme
argumente´ pre´ce´demment, plus importante que celle affectant les halos principaux.
L’explication tient dans le fait que les sous-halos ont une forte tendance a` rompre
le confinement gravitationnel.
Distribution du parame`tre de spin, λ
Le parame`tre de spin (λ) jouera un roˆle important dans la suite du de´veloppement
des processus baryoniques. Comme il a e´te´ aborde´ pre´ce´demment (Sect. 3.2.3, Eq.
3.8), cette grandeur caracte´rise la dynamique de la structure de matie`re noire au
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travers de son moment angulaire, de sa masse Mfof et de son e´nergie totale.
Meˆme si, pour les halos stables, pre´sentant une e´nergie totale ne´gative, la fonc-
tion de distribution de ce parame`tre est centre´e sur une valeur relativement basse,
λ0 ' [0.03, 0.04], et posse`de une dispersion e´galement faible, il n’en n’est rien pour
les structures d’e´nergie totales positives, proches de la dislocation. Pour de tels cas,
les valeurs du parame`tre de spin peuvent eˆtre tre`s grands (λ > 10), la largeur de
la distribution e´tant e´galement fortement accrue.
Un premier regard sur les distribution pre´sente´es en figure 3.11 permet tout de
suite de constater la diffe´rence entre ces deux cas. Cette figure regroupe les mesures
de la distribution du parame`tre de spin pour trois e´poque diffe´rentes z = 0.0, ' 2.0
et ' 6.0 distribue´es de gauche a` droite. Les cadrans supe´rieurs regroupent les dis-
tributions mesure´es pour l’ensemble des halos principaux (courbes bleues) et des
sous-structures (courbes vertes). A contrario, les cadrans infe´rieurs sont de´die´s
a` l’analyse effectue´e sur les halos et sous-halos issus du processus de se´lection.
La symbolique diffe´rencie les halos stables, pre´sentant une e´nergie totale ne´gative
(traits pleins) des halos instables (traits pointille´s). On remarque directement que
la largeur de la distribution des halos pathologiques est d’autant plus grande que le
redshift diminue. Les sous-halos sont les principales structures touche´es. L’appari-
tion de cette population instable est progressive. Alors qu’aucun, ou tre`s peu, de
halos principaux sont concerne´s a` un redshift z ' 6, une population conse´quente
est identifie´e localement z ' 0. La comparaison entre les deux se´ries de cadrans,
haut et bas, permet de constater l’efficacite´ de l’algorithme de se´lection et la per-
tinence des re`gles qui lui sont associe´es. En effet, meˆme si une population instable
est toujours pre´sente, son importance en nombre a` conside´rablement diminue´e,
et ce d’autant plus que le redshift est bas. Les largeurs des distributions sont
e´galement fortement re´duites, principalement pour les sous-structures identifie´es a`
z = 0. Alors que les tre`s hautes valeurs de spin prises par les sous-structures locale,
z ' 0, pouvaient poser des proble`mes dans la structuration des disques, les distri-
butions obtenues apre`s se´lection sont tout a` fait acceptables et cohe´rentes avec les
processus d’e´rosion affectant ces sous-halos. Pour conclure ce chapitre, on pourra
remarquer que les caracte´ristiques de la distribution de spin pour la population de
halos principaux se´lectionne´s mais demeurant pathologiques est tre`s similaire a` celle
des sous-structures dans le meˆme cas. Ceci laisse a` penser que, meˆme si ces halos
ont e´te´ identifie´s individuellement, ils subissent tre`s vraisemblablement les meˆmes
effets que ceux constate´s sur les sous-structures. On peut ajouter qu’ils constituent
ge´ne´ralement, au sein d’un arbre de fusion, les e´tapes interme´diaires entre les halos
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Figure 3.11 – Fonction de distribution du parame`tre de Spin. Trois e´poques sont repre´sente´es,
z = 0.0, ' 2.0 et ' 6.0, distribue´es de gauche a` droite. Les cadrans supe´rieurs regroupent les dis-
tributions mesure´es pour l’ensemble des halos principaux (courbes bleues) et des sous-structures
(courbes vertes). Les cadrans infe´rieurs sont de´die´s a` l’analyse effectue´e sur les halos et sous-
halos issus du processus de nettoyage. La symbolique diffe´rencie les halos stables, pre´sentant une
e´nergie totale ne´gative (traits pleins) des halos instables (traits pointille´s). Les parame`tres σλ
et Λ0 pre´sente´s dans les cadrans infe´rieurs de´signent la largeur et le centro¨ıde de la distribution
(log-normale) des halos principaux se´lectionne´s. La tre`s large distribution du parame`tre de spin
pour les halos pathologiques est clairement visible. Celle-ci est d’autant plus large que le redshift
diminue. Les sous-halos sont les principales structures touche´es. On constate e´galement l’appa-
rition progressive, en nombre, de ces structures e´nerge´tiquement instables. Alors qu’aucun, ou
tre`s peu, de halos principaux sont concerne´s a` un redshift z ' 6, une population conse´quente est
identifie´e localement z ' 0. La comparaison entre les deux se´ries de cadrans, haut et bas, permet
de constater l’efficacite´ de l’algorithme de se´lection et de la pertinence des re`gles qui lui sont as-
socie´es. En effet, meˆme si une population instable est toujours pre´sente, son importance en nombre
a conside´rablement diminue´e. Les largeurs des distributions sont e´galement fortement re´duites,
principalement pour les sous-structures identifie´es a` z = 0. Les caracte´ristiques de la distribution
de spin pour la population de halos principaux se´lectionne´s pathologiques, tre`s similaire a` celle
des sous-structures laisse a` penser que, meˆme si ces halos ont e´te´ identifie´s individuellement, ils
subissent tre`s vraisemblablement les meˆmes effets que ceux constate´s sur les sous-structures. Ils
constituent ge´ne´ralement, au sein d’un arbre de fusion, les e´tapes interme´diaires entre les halos
stables et les sous-structures pre´figurant une fusion prochaine.
stables et les sous-structures pre´figurant une fusion prochaine.
Preˆt pour les baryons !
L’algorithme de se´lection des branches permet donc de discerner les branches
qui sont, suivant le jeu de re`gles pre´sente´ pre´ce´demment, susceptibles d’abriter,
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de fac¸on cohe´rente, la formation et l’e´volution d’une galaxie. A pre´sent, les arbres
de fusion sont construits, leurs analyses approfondies ont permis de de´finir un
certain nombre de grandeurs, telles leurs masses, leurs dimensions caracte´ristiques,
leur parame`tre dynamique. Toute cette structuration explicite´e et hie´rarchise´e de
la matie`re noire est alors preˆte a` servir de cadre a` la mise en place du mode`le
permettant la prise en compte des baryons, constituant essentiel des galaxies.
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Chapitre 4
Mais que font les baryons ?
Un mathe´maticien peut dire tout ce qu’il veut, mais un physicien se
doit d’eˆtre raisonnable.
- Josiah Willard Gibbs (1839-1903)
Re´sume´
Alors que les deux chapitres pre´ce´dents s’attachaient a` de´crire l’e´volution
temporelle des proprie´te´s et des relations entre les halos de matie`re noire, ce
chapitre s’articule sur les processus fondateurs de la formation et l’e´volution
d’une galaxie. Tout au long de ce chapitre, les me´canismes lie´s a` la matie`re
baryonique seront aborde´s dans une trame historique, de l’alimentation du
halo en gaz frais (Sect. 4.2) aux phe´nome`nes de couplage entre la galaxie et
son environnement proche (Sect. 4.5). La premie`re section (Sect. 4.1) traite
du protocole de couplage, entre matie`re noire et baryons, mis en place dans
le mode`le au travers des deux cas d’e´volution possibles : le processus se´culaire
durant lequel la galaxie e´volue de manie`re isole´e sans interaction avec ses
consœurs puis, le cas plus complexe, faisant intervenir des e´ve`nements de fu-
sion entres halos et donc entres galaxies. La seconde section (Sect. 4.2) entre
au cœur des processus d’alimentation du halo. Y sont aborde´s les me´canismes
de re´gulation de cette accre´tion cosmologique (photo-ionisation). Puis, le pa-
radigme de l’accre´tion bimodale, se structurant autour de deux phases, l’une
froide et l’autre chaude, sera de´crit. Cette description en deux composantes
est l’une des premie`res modifications apporte´es dans le nouveau mode`le de´crit
ici. La section suivante (Sect. 4.3) pose les re`gles de l’alimentation en gaz du
centre du halo. Ce flux est un acteur essentiel de la formation et de l’e´volution
de la galaxie. C’est au sein de cette section que le mode`le de condensation du
gaz chaud sera de´veloppe´. Ensuite, la section principale de ce chapitre (Sect.
4.4) aborde les me´canismes participant a` la formation et a` l’e´volution d’une
galaxie. L’e´mergence d’un disque de gaz, structure´ sous l’effet du halo de
matie`re noire, initie la formation. Ce disque de gaz peut eˆtre assujetti a` des in-
stabilite´s gravitationnelles. Ces dernie`res sont traite´es dans le cadre d’un nou-
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veau mode`le base´ sur la formation, la migration et la dislocation de grumeaux
de gaz ge´ants appele´s clumps. La galaxie, e´voluant au gre´ des rencontres, un
bulbe de gaz et d’e´toiles se forme progressivement en son centre. Il peut alors
he´berger la formation et l’e´volution d’un trou noir super-massif qui partici-
pera a` la re´gulation de la formation stellaire dans la galaxie. Bien entendu, au
sein de ces deux composantes principales, que sont le disque et le bulbe, le gaz
est convertit progressivement en e´toiles dans un rythme lie´ a` la dynamique
de cette meˆme composante. Enfin, la dernie`re section (Sect. 4.5) aborde les
processus dit de re´tro-action. L’activite´ de la galaxie, et en particulier les su-
pernovae et le trou noir qu’elle abrite, sont responsables de la production d’un
flux de gaz chaud (assimilable a` un vent), qui participe au de´veloppement et a`
l’e´volution de l’atmosphe`re chaude forme´e dans l’environnement direct de la
galaxie. En modifiant ses proprie´te´s, me´taux, densite´, tempe´rature, le flux de
gaz chaud impacte directement le taux de condensation du gaz contenu dans
cette phase chaude. Ce couplage entre l’environnement proche et la galaxie
bouleverse le rythme d’e´volution de cette dernie`re. Un cycle de re´tro-action
est ainsi forme´. La dernie`re section aborde donc ces me´canismes pour les su-
pernovae et le trou noir central. La nouvelle mode´lisation s’appuie sur des
re`gles simples de conservation d’e´nergie, applique´es dans le but de suivre, au
cours du temps, la tempe´rature et la densite´ moyenne de cette atmosphe`re
chaude. La section et le chapitre se termine alors par une comparaison de ce
nouveau mode`le de re´gulation avec un mode`le standard de la litte´rature.
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4. Mais que font les baryons ?
4.1 Halos de matie`re noire et sche´ma d’e´volution
du contenu baryonique
4.1.1 Couplage matie`re noire/baryon
L
es deux chapitres pre´ce´dents ont de´veloppe´ le principe des arbres de fusion.
Ces derniers traduisent l’e´volution et la structuration de la matie`re noire. Ils
permettent de suivre et de quantifier la croissance en masse des halos et mesurer
l’alimentation continue de ces halos en matie`re noire diffuse. Mais il ne s’agit la` que
de la matie`re noire ! A l’e´volution des halos, hoˆtes de la formation et de l’e´volution
des galaxies, doit eˆtre a` pre´sent adjointe une mode´lisation de la matie`re baryonique.
Le choix du mode`le semi-analytique hybride ...
Le mode`le pre´sente´ ici s’inscrit dans le cadre des mode`les semi-analytiques hy-
brides. Il s’attache a` ajouter a` la structure de matie`re noire, extraite d’une simu-
lation N-corps, un contenu de baryons. Ce contenu baryonique e´volue progressive-
ment au rythme, et sous la gouverne, de lois analytiques ou empiriques. Bien que
les caracte´ristiques structurelles de la matie`re noire influencent fortement le deve-
nir de la masse baryonique, l’inverse n’est en aucun cas possible. Il s’agit la` d’un
point essentiel qu’il ne faut pas oublier. En effet, les arbres de fusion sont a priori
construits et rien ne peut modifier leurs proprie´te´s ou leurs e´volutions. La matie`re
baryonique n’a pas d’impact. Ce de´couplage du traitement matie`re noire/baryon
peut eˆtre argumente´ sous deux axes. i) La matie`re baryonique ne repre´sente qu’une
faible fraction du contenu mate´riel de notre Univers (' 0.18, Fig. 2.3 Eq. 3.14). On
peut donc supposer que son influence gravitationnelle sur les halos de matie`re noire
est limite´e. De plus, ii) les baryons re´agissent a` l’interaction e´lectromagne´tique, il
produisent et subissent les effets du rayonnement, ce qui n’est pas, par de´finition,
possible pour la matie`re noire. Cette deuxie`me constatation limite d’autant plus
le couplage entre les deux types de matie`re. Cependant, il semblerait que l’impact
des processus baryoniques sur la structure des halos de matie`re noire ne soit pas
nul. Comme il sera de´taille´ par la suite, des me´canismes d’e´jection de matie`re en
provenance de la galaxie e´voluant au cœur du halo peuvent se mettre en place
rapidement. Ces vents, ge´ne´re´s par l’explosion des e´toiles massives ou l’activite´
des trous noirs massifs produit un flux de matie`re d’intensite´ variable qui peut
traverser le halo de matie`re noire. De re´centes simulations hydrodynamiques (e.g.
Ogiya & Mori, 2011; de Souza et al., 2011; Maccio` et al., 2012), qui permettent
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de suivre conjointement matie`re noire et matie`re baryonique et donc de suivre leur
couplage re´ciproque, tendent a` montrer que les modifications cycliques du poten-
tiel gravitationnel engendre´es par ces phe´nome`nes d’e´jection peuvent entraˆıner,
a` terme, une modification du profil de densite´ central des halos. Bien entendu,
cet effet s’appliquent pre´fe´rentiellement aux structures peu massives. Malgre´ cela,
le de´couplage entre matie`re noire et baryons, ajoute´ a` l’application de lois analy-
tiques ou empiriques, a` la place de la re´solution des e´quations de l’hydrodynamique,
donnent aux mode`les semi-analytiques hybrides l’avantage du temps de calcul. En
effet, ces mode`les e´tant plus rapides dans leur exe´cution, ils permettent de prendre
en conside´ration de grands volumes d’Univers et de tester un grand nombre de
configurations et de parame´trisations.
... inspire´ des re´sultats hydrodynamiques
En revanche, malgre´ la volonte´ affiche´e dans ces travaux de s’approcher au plus
pre`s d’une mode´lisation physique re´aliste, il va de soi que cette dernie`re ne peut
atteindre celle permise par les simulations hydrodynamiques. C’est pourquoi je me
suis attache´, tout au long de mes travaux, a` de´velopper un mode`le s’articulant au-
tour des derniers re´sultats produits et analyse´s en sortie de ce type de simulations.
Cette inspiration hydrodynamique tient, par exemple, dans le caracte`re bimodal de
l’accre´tion baryonique, couple´e a` celle de la matie`re noire, mais e´galement dans la
nouvelle mode´lisation des instabilite´s de disques que je propose. Cette dernie`re s’ap-
puie sur la fragmentation en grumeaux de matie`re appele´s clumps qui se forment
puis migrent au travers du disque pour rejoindre son centre.
4.1.2 Sche´mas d’e´volution
La structure d’arbres de fusion cristallise les liens de parente´ e´tablis entre les
halos de matie`re noire et leurs sous-halos identifie´s a` des instants successifs de la
simulation. Ainsi, les proprie´te´s et les caracte´ristiques de ces halos de matie`re noire
ne sont quantifie´es qu’a` ces instants pre´cis de l’e´volution. Les intervalles de temps
∆tn : n − 1 → n, se´parant deux de ces instants, sont qualifie´s de pas de temps
principaux. Pendant ∆tn, deux situations se posent. i) Soit un halo H identifie´ a`
l’instant n est le descendant d’un seul halo identifie´ a` l’instant pre´ce´dent n − 1,
l’e´volution est alors qualifie´e de passive. ii) Soit le halo H toujours identifie´ a`
l’instant n est issu d’un processus de fusion entre plusieurs proge´niteurs (h1 . . . hk)
identifie´s a` l’instant n − 1. On parle dans ce cas d’une e´volution avec fusion. Ces
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Figure 4.1 – Sche´ma d’e´volution dite pas-
sive d’une structure. Ici, le contenu baryonique
e´volue continuˆment entre le halo h et son des-
cendant direct H. On distingue ce cas des confi-
gurations de fusion ou` un descendant H a plu-
sieurs proge´niteurs hi. L’e´volution s’effectue sur
une dure´e ∆t mesure´e entre les deux instants
n et n + 1. C’est a` ces deux instants, et a` ces
deux instants seulement, que les proprie´te´s de
la matie`re noire sont quantifie´es. Dans l’inter-
valle, le halo a accumule´ une quantite´ δMacc
de masse de matie`re noire que l’on conside`re
comme e´tant accre´te´e continuˆment a` un taux
M˙Hacc. Le couplage entre contenu baryonique et
matie`re noire est scinde´ en deux sous-pas de
temps δt1 = δt2 = ∆t/2. La galaxie est e´volue´e
durant δt1 sous les contraintes impose´es par les
proprie´te´s de matie`re noire du halo h. Puis, la
galaxie poursuit son e´volution durant δt2 en sui-
vant les proprie´te´s du halo H.
deux cas sont explicite´s plus en de´tails dans les deux paragraphes suivants.
Le cas de l’e´volution passive
Ici, un halo H n’a qu’un seul et unique proge´niteur h. Le sche´ma d’e´volution
est de´crit en figure 4.1. Il s’articule comme suit. Durant l’intervalle de temps ∆t, le
contenu baryonique de la structure doit eˆtre e´volue´ sous la contrainte de la matie`re
noire. Pour ce faire, le pas de temps principal ∆t est divise´ en deux : δt1 = δt2 =
∆t/2. La galaxie he´berge´e par le halo, ainsi que le contenu baryonique non structure´
l’accompagnant, sont e´volue´s durant δt1 en suivant les contraintes impose´es par les
caracte´ristiques de la matie`re noire mesure´es pour le halo h. Ensuite, pour le reste
du pas de temps δt2, les processus baryoniques re´gissant l’e´volution s’appuient sur
les proprie´te´s de masse et de temps dynamiques mesure´es sur le halo H.
Au cours de son e´volution, le halo de matie`re noire peut croˆıtre en masse. Il
accumule de la masse noire diffuse 1 A cette masse s’ajoutent e´galement les halos
de matie`re noire issus des branches rejete´es par l’algorithme de nettoyage de´crit
au chapitre pre´ce´dent. Ainsi, pour chaque structure, l’ensemble des halos, de´crits
par les branches mortes qui lui sont rattache´es, est conside´re´ comme un processus
d’accre´tion exceptionnel. Toute cette masse nouvelle est conside´re´e comme e´tant
accre´te´e continuˆment, a` un taux M˙Hacc, durant l’inte´gralite´ du pas de temps ∆t.
1. Cette masse diffuse est constitue´e des particules d’accre´tion diffuse (m?cdm) nouvellement
identifie´es au sein du halo H.
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Cette accre´tion en matie`re sombre draine une masse de baryons frais qui alimentera
tout d’abord l’environnement imme´diat de la galaxie puis la galaxie elle-meˆme.
Le cas des fusions de halos
Le second cas est plus complexe. En effet, il fait intervenir plusieurs acteurs. Le
halo H identifie´ a` l’instant n est le re´sultat d’une fusion entre plusieurs proge´niteurs
(h1 . . . hk) identifie´s a` l’instant pre´ce´dent n−1. A cette fusion s’ajoute, comme pour
l’e´volution passive, le gain en masse exte´rieure (accre´tion diffuse + halos morts)
δmacc.
La figure 4.2 pre´sente le cas simple d’une fusion ne faisant intervenir que deux
proge´niteurs. Des cas plus complexes, avec plus de proge´niteurs, sont e´galement
possibles. La fusion des halos h1 et h2 ainsi que celle des galaxies qu’ils contiennent
s’est de´roule´e durant l’intervalle ∆ti. Pour simplifier, mais e´galement pour des rai-
sons de transfert de masse entre structures et sous-structures he´berge´es par des
branches diffe´rentes, les e´ve`nements de fusion sont conside´re´s comme se produi-
sant a` l’instant n + 1/2. Le pas de temps principal est donc, comme dans le cas
d’une e´volution passive, scinde´ en deux parties d’e´gale dure´e δt1 = δt2 = ∆t/2.
Chaque galaxie, avec son environnement baryonique, est e´volue´e se´pare´ment sous
les contraintes impose´es par la matie`re noire quantifie´e pour son halo hoˆte hi.
A l’instant n + 1/2, les contenus baryoniques des proge´niteurs, comprenant les
galaxies, sont fusionne´s. Ce processus est re´gi par un certain nombre de re`gles
aborde´es plus tard (Sect. 4.4.4). Ensuite, durant δt2, la galaxie re´sultant de la
fusion ainsi que son environnement sont e´volue´s en prenant en conside´ration les
proprie´te´s de la matie`re noire du halo descendant H.
Toujours en suivant l’exemple pre´sente´ en figure 4.2, les choses se compliquent
un peu lorsqu’il s’agit de prendre en compte l’accumulation de la masse nouvelle,
durant le pas de temps ∆ti. En effet, comme pour l’e´volution passive, on conside`re
que cette masse, δmacc, en provenance du fond et des halos issus des branches
mortes, est accumule´e continuˆment a` un taux M˙Hacc, durant l’inte´gralite´ du pas de
temps ∆ti. Or, cette accre´tion continue doit eˆtre distribue´e sur les proge´niteurs h1
et h2 du halo H. Pour ce faire, le taux M˙Hacc est re´parti sur les deux branches portant
les halos h1 et h2. On construit donc les taux d’accre´tion M˙h1→Hacc et M˙h2→Hacc sup-
porte´s respectivement par les halos h1 et h2 et ce, aux proratas des taux d’accre´tion
(M˙h1acc et M˙h2acc) mesure´s durant ∆ti−1 sur ces deux halos.
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Figure 4.2 – Sche´ma d’e´volution d’une structure issu d’un processus de coalescence. Ici, le halo
H, identifie´ a` l’instant n+ 1, est issu de la fusion de deux halos, h1 et h2, identifie´s a` l’instant n.
La fusion des halos ainsi que des deux galaxies qu’ils contiennent s’est produite durant l’intervalle
∆ti. On conside`re alors que la fusion intervient a` l’instant n+ 1/2. Ainsi, comme dans le cas de
l’e´volution passive, l’e´volution est scinde´e en deux. Durant δt1, les galaxies forme´es aux cœurs des
deux proge´niteurs h1 et h2 sont e´volue´es se´pare´ment. A l’instant n+1/2, les contenus baryoniques
des deux proge´niteurs, et donc les galaxies, sont fusionne´s instantane´ment. Ces processus sont
re´gis par un certain nombre de re`gles aborde´es dans la section 4.4.4. Les e´volutions de la galaxie
re´manente et de son environnement de baryons se poursuivent alors durant δt2 et ce, dans le
cadre impose´ par les caracte´ristiques de la matie`re noire du halo H. Ce dernier regroupe bien
entendu l’essentiel de la masse de ces deux proge´niteurs, h1 et h2, mais il accumule ge´ne´ralement,
en plus, une quantite´ δmacc de matie`re noire issue d’un processus d’accre´tion diffuse et de la
prise en compte des branches mortes qui s’y connectent. Cette masse nouvelle est alors conside´re´e
comme e´tant accre´te´e continuˆment, a` un taux M˙Hacc, durant l’inte´gralite´ du pas de temps ∆ti .
L’accre´tion de cette matie`re noire et des baryons qui lui sont attache´s doit eˆtre distribue´e, durant
δt1, aux proge´niteurs h1 et h2. Pour ce faire, le taux M˙Hacc est re´partie sur les deux branches
(M˙h1→Hacc , M˙h2→Hacc ), aux proratas des taux d’accre´tion (M˙h1acc et M˙h2acc) mesure´s durant ∆ti−1
sur les deux halos h1 et h2. Dans la situation pre´sente´e ici, ces deux structures sont issues d’une
e´volution passive.
Priorite´ aux sous-structures !
Comme le pre´sente la figure 4.2, les proge´niteurs d’un halo H peuvent eˆtre de
types diffe´rents : h1 est un halo principal alors que h2 est identifie´ comme e´tant une
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sous-structure du halo h1 (relation mate´rialise´e par un trait pointille´). Par la suite
(Sect. 4.5.5) seront aborde´s les e´changes possibles de matie`re, issue des vents par
exemple, entre sous-structures et halo principal. Pour prendre en compte, de fac¸on
cohe´rente, durant l’intervalle δt1, l’expulsion de mate´riaux en provenance de la
sous-structure h2 au profit du halo principal h1, il est impe´ratif de faire e´voluer les
sous-structures en priorite´. Ainsi, l’algorithme de construction des arbres de fusion
(TreeMaker (Aubert et al., 2004; Tweed et al., 2009)) permet l’identification de six
niveaux de sous-structure, inscrites les unes dans les autres. Pour permettre de faire
remonter le mate´riel e´jecte´ par la sous-structure la plus profonde jusqu’au niveau
supe´rieur, l’e´volution des halos d’un arbre s’effectue toujours des sous-structures
les plus profondes jusqu’au halo principal. Ce dernier recueille donc ainsi, avant sa
propre e´volution, l’inte´gralite´ de l’information transmise par l’ensemble des sous-
structures qu’il abrite.
4.1.3 Une galaxie semi-analytique
Diffe´rents objets ...
Dans le cadre d’un mode`le semi-analytique, les galaxies forme´es ne sont pas
des objets mate´rialisables comme celles mode´lise´es dans les simulations hydrody-
namiques. Leurs composantes sont de´crites par l’interme´diaire d’un certain nombre
de re´servoirs, un pour le gaz froid, un autre pour le gaz chaud, un troisie`me pour
prendre en compte les populations stellaires etc. A ces diffe´rents re´servoirs sont
adjointes les proprie´te´s fondamentales associe´es a` la composante qu’ils de´crivent, a`
savoir, la masse, la taille caracte´ristique, la vitesse de rotation, de dispersion etc.
Chacune des composantes d’une galaxie peut donc eˆtre vue comme un objet in-
teragissant avec celles qui composent avec elle la galaxie et son environnement. Le
chapitre 5 s’attache a` de´crire en de´tails cette structuration objets et la structure
algorithmique qui lui est attache´e.
... en constante relation
Tout au long de la description du mode`le, les processus d’e´volution pris en
compte seront traduits par la mise en place d’un certain nombre de taux de transfert
(en masse) entre ces diffe´rents re´servoirs. La me´thode de re´solution des e´quations
diffe´rentielles, re´gissant ces lois d’e´volution, sera aborde´e dans le chapitre suivant
(5). Elle s’articule autour d’un pas de temps adaptatif mis en œuvre dans le but
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Figure 4.3 – Sche´ma des e´changes entre la galaxie et les baryons de son environnement. La
masse de matie`re noire, en provenance du fond et accre´te´e progressivement (M˙acc), draine une
quantite´e de matie`re baryonique qui se re´partit (H˙flt et H˙sh) en fonction de l’e´poque et de la
masse du halo, entre deux re´servoirs distincts. Le premierHcold mode´lise l’accre´tion d’un gaz froid
qui se structure sous forme de filaments. Le second Hhot repre´sente le de´veloppement d’une phase
chaude en e´quilibre dans le puits de potentiel du halo de matie`re noire. Le gaz accumule´ sous ces
deux phases s’effondre, soit directement (gaz froid : H˙ff ), soit apre`s un processus de condensation
(gaz chaud : H˙cool) vers le centre du halo ou` il forme ou alimente le disque d’une galaxie, G. Celle-
ci, de par l’e´mergence d’un vent de gaz chaud (G˙wind) produit lors des explosions de supernovae
et de par le couplage d’un potentiel trou noir forme´ au centre avec le gaz qui l’environne, ge´ne`re
un cycle continu avec la phase chaude.
de respecter les temps caracte´ristiques de progression de chacune des composantes
mode´lise´es.
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4.2 Construire l’accre´tion exte´rieure de baryon
La construction d’un arbre de fusion mate´rialise la croissance en masse des
structures. Tout au long de cette e´volution, l’identification des particules dites
d’accre´tion diffuse (de´finition : Sect. 3.3.1) permet de mesurer la quantite´ de matie`re
noire localise´e dans la structure et n’ayant jamais pris part, auparavant, a` l’as-
semblage d’un halo parent. Comme il est mentionne´ pre´ce´demment, cette masse
particulie`re en provenance du fond, et non des structures pre´-existantes, quantifie
l’apport en matie`re noire primordiale.
De ce fait, il peut y eˆtre associe´ une quantite´ de masse baryonique elle-meˆme
originelle, n’ayant jamais pris part a` la formation et a` l’e´volution d’aucune galaxie
telle qu’elle soit. C’est cette hypothe`se forte qui est au cœur du mode`le d’accre´tion
baryonique mis en place dans cette the`se. Il s’agit donc de construire une accre´tion
historique et progressive en lien direct avec la mesure effectue´e sur la matie`re noire.
4.2.1 Quantifier l’accre´tion baryonique, impact des proces-
sus de photo-ionisation
Une abondance universelle
Comme nous l’indiquent les ajustements du mode`le cosmologique standard avec
les observations du fond diffus cosmologique, la proportion de matie`re baryonique
ne repre´sente que quelques pour-cents (' 18% : Fig. 2.3, 3.14) de la quantite´
totale de matie`re pre´sente dans notre Univers. L’hypothe`se standard consiste alors
a` associer, a` la matie`re noire accre´te´e par le halo, un contenu baryonique dans la
proportion de cette abondance Universelle, 〈fb〉.
On peut donc, dans un premier temps, de´finir le taux d’accre´tion de baryon
effectif sur un halo H comme suit :
M˙bar =
Ωb
Ωb + Ωcdm
M˙acc = 〈fb〉 M˙acc
ou` M˙acc est le taux d’accre´tion de matie`re noire mesure´ sur le halo (Figs 4.1, 4.2).
On peut alors se poser la question de l’universalite´ de cette relation, en fonction
du temps, mais e´galement en fonction de la masse de la structure portant cette
accre´tion diffuse. En effet, pour qu’une quantite´ donne´e de matie`re baryonique
puisse alimenter le cœur d’un halo de matie`re noire, il faut que ce gaz ait pu
libe´rer, essentiellement par des processus de rayonnement, une certaine fraction de
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son e´nergie interne et voir ainsi sa tempe´rature diminuer. Pour une tempe´rature
suffisamment basse (' 104 K), le gaz peut ainsi eˆtre pie´ge´ dans le puits de potentiel
forme´ autour d’une structure de matie`re noire. On comprend donc que i) plus le gaz
environnant une structure est chaud et plus le temps lui permettant de se refroidir
pourra eˆtre long, de plus, ii) plus la structure concerne´e par l’accre´tion pre´sentera
une masse faible et plus le puits de potentiel lui e´tant associe´ sera peu marque´,
limitant d’autant plus la fraction de masse pouvant s’y engouffrer. Il semble donc
important d’approfondir cette relation de couplage matie`re noire/baryons.
Processus de photo-ionisation
Comme il sera de´crit un peu plus tard, ce gaz, une fois captif du puits de
potentiel, s ’effondrera au centre du halo pour y former une proto-galaxie. Au sein
de cette structure de gaz s’allumeront les premie`res e´toiles. Celles-ci, ge´ne´ralement
tre`s massives, produiront un fond de photons ultraviolet (UV) tre`s intense. Ces
photons posse`deront une e´nergie telle qu’ils seront en mesure de chauffer fortement
le gaz environnant la galaxie, voire meˆme d’en ioniser une grande partie.
En paralle`le de ce me´canisme de chauffage, issu des premie`res e´toiles massives,
les observations des objets primitifs montrent la formation pre´coce de quasars 2
(Meiksin & Madau, 1993). Ces objets, tre`s lumineux tirent leur e´nergie de processus
extreˆmement e´nerge´tiques lie´s a` la formation et a` l’activite´ d’un trou noir (Sect.
4.4.5 Eq. 4.46). Ils agissent sur leur environnement en chauffant tre`s efficacement
et/ou ionisant le gaz qui les entourent.
On pointe ici deux me´canismes susceptibles, au dela` de contrecarrer le refroidis-
sement progressif et continu du gaz, de le re´chauffer voire, pour une grande partie,
de le ioniser. De fait, les mode`les cosmologiques actuels, base´s sur les mesures du
fond diffus cosmologique, indiquent que notre Univers a connu une re´-ionisation
comple`te de l’hydroge`ne qu’il contient des redshift z ∈ [9 − 10] (Spergel et al.,
2007; Planck Collaboration et al., 2013).
On peut alors conside´rer que, en simplifiant un peu les choses, pour des e´poques
ante´rieures a` cette re´-ionisation comple`te de l’hydroge`ne, le couplage entre matie`re
noire et baryons s’effectuait en moyenne via l’abondance cosmologique 〈fb〉. En
revanche, une fois l’hydroge`ne totalement ionise´, ce couplage ne peut eˆtre que
moins efficace et ce, d’autant plus que la structure est faiblement massive, celle-ci
ne pouvant alors pie´ger qu’une faible quantite´ de gaz au regard de sa tempe´rature
2. Acronyme issu de l’anglais QUAsi-Stellar Astronomical Radiosource pouvant eˆtre traduit
litte´ralement comme : source de rayonnement astronomique quasi-stellaire.
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moyenne e´leve´e.
L’impact de ces me´canismes de chauffage radiatif, appele´s processus de photo-
ionisation, a e´te´ initialement propose´ par Doroshkevich et al. (1967) puis applique´
au paradigme de la matie`re noire froide (CDM) par Couchman & Rees (1986),
Ikeuchi (1986) ou encore Rees (1986). Une premie`re quantification des effets de la
photo-ionisation a e´te´ re´alise´e au travers d’une approche purement analytique par
Babul & Rees (1992) ou encore Efstathiou (1992). Les premiers travaux en terme
de mode`le semi-analytique, pre´sentant ces phe´nome`nes comme e´tant responsables
d’une forte limitation des processus d’accre´tion, sont a` mettre aux cre´dits de Kauff-
mann et al. (1993). Leur prise en compte s’est ensuite ge´ne´ralise´e a` l’ensemble de
la communaute´ des mode`les semi-analytiques (e.g. Somerville, 2002; Croton et al.,
2006; Somerville et al., 2008; Guo et al., 2011).
Meˆme si l’on pouvait envisager une analyse approfondie de l’e´nergie libe´re´e
par les premie`res e´toiles, via leur spectres construits a` partir de librairie stellaire,
la prise en compte explicite de ces processus, dans le cadre d’un mode`le semi-
analytique hybride, semble complique´e. C’est pourquoi, il est ge´ne´ralement pre´fe´re´
pour ces mode`les une approche dans laquelle la fraction de baryons 〈fb〉, pou-
vant eˆtre couple´e a` l’accre´tion de matie`re noire, est issue d’une parame´trisation
fonctionnelle ajuste´e sur les re´sultats de simulations hydrodynamiques prenant en
compte ces effets de chauffage et de ge´ne´ration de photons UV. Les premie`res si-
mulations hydrodynamiques 3D de ce type ont e´te´ re´alise´es au milieu des anne´es
90 par Quinn et al. (1996), Weinberg et al. (1997). Plus re´cemment, les travaux de
Gnedin (2000), majoritairement utilise´s, ainsi que ceux re´alise´s par Okamoto et al.
(2008), ont poursuivi cette analyse et permettent de construire une de´pendance, en
redshift et en masse, de cette fraction de baryons pouvant eˆtre couple´e a` la matie`re
noire.
Expression analytique moyenne
La formulation analytique la plus couramment utilise´e pour exprimer cette frac-
tion baryonique est issue des travaux de Gnedin (2000) :
fph−ionb (Mh, z) = 〈fb〉
[
1 + (2α/3 − 1)
(
Mh
Mc(z)
)−α]−3/α
(4.1)
On y retrouve la de´pendance en masse du halo Mh et en redshift z. Cette expression
s’articule principalement autour d’une masse de re´fe´rence Mc(z) appele´e masse de
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Figure 4.4 – Evolution avec le
redshift z de la masse de filtrage.
Un halo e´voluant au redshift z et
ayant une masse Mc(z) ne peut
maintenir captive qu’une fraction
〈fb〉 /2 des baryons l’environnant. On
constate que cette masse croˆıt lorsque
le redshift diminue. Cette e´volution
est due a` l’augmentation progressive
de la tempe´rature du milieu inter-
galactique. De ce fait, les structures
pouvant maintenir captif au mini-
mum 〈fb〉 /2, doivent eˆtre, au cours
du temps, de plus en plus massives.
[Figure extraite de Okamoto et al.
(2008)]
filtrage. Elle correspond a` la masse d’une structure de matie`re noire e´voluant a` un
redshift z et ne pouvant maintenir captif que la moitie´ des baryons pre´sent dans son
environnement. Le parame`tre d’exposant α traduit, quant a` lui, le caracte`re plus
ou moins prononce´ de la transition (0→ 1) de la fraction fph−ionb (Mh, z)/ 〈fb〉.
Meˆme si l’expression de la fraction baryonique effective (Eq. 4.1) est identique
dans les diffe´rentes e´tudes, la formulation de la masse de filtrage ainsi que la va-
leur du parame`tre α sont extraits de l’analyse de simulations hydrodynamiques
diffe´rentes. Elles peuvent donc varier : par exemple, pour Gnedin (2000), α = 1
alors que pour Okamoto et al. (2008), α = 2. Les expressions comple`tes des masses
de filtrage, issues respectivement des travaux de Gnedin (2000) et Okamoto et al.
(2008) sont donne´es en annexe B.
La figure 4.4, extraite des travaux de Okamoto et al. (2008), pre´sente l’e´volution,
avec le redshift z, de cette masse de filtrage Mc(z). On constate que cette dernie`re
croˆıt quand le redshift diminue. Cette tendance est due a` l’augmentation progressive
de la tempe´rature moyenne du milieu inter-galactique. En effet, les processus de
chauffage, issus des populations stellaires jeunes, mais e´galement de l’activite´ des
trou noirs, font augmenter progressivement cette tempe´rature. La masse ne´cessaire
et suffisante, pour qu’une structure puisse garder captive une fraction 〈fb〉 /2 de
baryons, augmente donc. En effet, pour contrebalancer l’augmentation de l’e´nergie
interne du gaz (tempe´rature), le puits de potentiel doit eˆtre de plus en plus profond.
Ainsi, plus le temps passe et plus les petites structures verront leur accre´tion en
baryons re´duire pour une quantite´ e´gale de matie`re noire accre´te´e.
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Expression conditionnelle
Si l’on veut prendre en compte le phe´nome`ne de re-ionization dans la mode´lisation
de l’accre´tion baryonique, il est ne´cessaire de faire appel a` une de´finition condition-
nelle de la fraction baryonique effective :
fb =

fph−ionb (Mh, z) : si z < zreion
〈fb〉 : sinon
(4.2)
La figure 4.5 donne l’e´volution de cette fraction baryonique effective condition-
nelle en fonction de la masse de la structure Mh, mais e´galement en fonction du
redshift (code couleur). On utilise, dans ce cas, la mode´lisation de la masse de
filtrage issue des travaux de Okamoto et al. (2008). Le redshift de re´-ionisation a
de plus e´te´ pose´ a` zreion = 9. On constate que, pour des e´poques ante´rieures a` la
pe´riode de re´-ionisation, la fraction de baryons effectivement pie´ge´e par les struc-
tures est e´gale a` la fraction universelle 〈fb〉 et ce, pour tout le re´gime de masse (ligne
rouge : fb × (Ωm/Ωb) = 1). En revanche, de`s la re´-ionisation et jusqu’a` l’e´poque
actuelle 0 < z < zreion, les structures les moins massives voient leurs efficacite´s
d’accre´tion en baryons diminuer. Pour un redshift z ' 5 (zone verte), les halos de
masse Mh ' 108 M ne peuvent retenir que 20% de la masse baryonique environ-
nante. A ce meˆme redshift, il faut que les halos atteignent une masse de l’ordre de
Mh ' 5× 109 M pour pouvoir maintenir captive la totalite´ des baryons accre´te´s.
Il faut ajouter que plus le redshift de re´-ionisation (zreion) est e´leve´ et plus l’impact
de ce phe´nome`ne sera pre´coce sur les structures les moins massives.
Figure 4.5 – Fraction baryonique effective re-
liant l’accre´tion de matie`re noire a` la masse de
baryons retenue captive par le halo. La progres-
sion est donne´e en fonction de la masse du halo
Mh et du redshift (code couleur). Le redshift de
re´-ionisation est fixe´ a` zreion = 9. On constate
que pour des e´poques ante´rieures a` zreion, la
fraction effective est e´gale a` 〈fb〉. Passe´e cette
e´poque, l’accre´tion sur les petites structures est
fortement re´duite. On conside`re que l’impact des
processus de photo-ionisation est important pour
fb = 〈fb〉 /2 (re´fe´rence grise horizontale). La
masse minimale des halos identifie´s dans notre
simulation est mate´rialise´e par l’axe vertical gris.
Seuls les halos e´voluant a` des redshifts z ≤ 2 sont
donc concerne´s par la limitation de l’accre´tion.
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Effet de re´solution
Comme il est pre´sente´ pre´ce´demment, les structures de matie`re noire les plus
petites, pouvant eˆtre identifie´es dans la simulation, ont une masse Mlim ' 109 M
(Table 3.1). Cette masse seuil est mate´rialise´e en figure 4.5 par la re´fe´rence verti-
cale grise. L’existence et la valeur (e´leve´e) de cette masse de re´solution font que,
les seules structures identifie´es dans la simulation, pouvant eˆtre affecte´es par ces
me´canismes de photo-ionisation et pre´sentant donc un de´ficit en accre´tion ba-
ryonique, e´voluent uniquement a` bas redshift z < 2 (zone bleu-violet). Des pa-
rame´trisations diffe´rentes, telles celle propose´e par Gnedin (2000), laissent ap-
paraˆıtre une re´duction du processus d’accre´tion beaucoup plus prononce´e et affecte
donc des redshifts beaucoup plus grands pour cette meˆme masse de re´solution. Une
comparaison des deux mode`les, Okamoto et al. (2008)/Gnedin (2000) ainsi qu’une
e´tude de leurs impacts respectifs sur la production stellaire seront pre´sente´es dans
le chapitre 6.
Taux d’accre´tion global de baryons durant ∆t
Comme il est pre´sente´ pre´ce´demment, le taux d’accre´tion de matie`re noire dif-
fuse est conside´re´ constant durant l’inte´gralite´ d’un pas de temps principal ∆t
(Figs. 4.1 ou 4.2). Ainsi, le taux d’accre´tion global de baryons e´tant directement
relie´ a` celui de la matie`re noire, il est e´galement e´tabli comme constant durant cette
dure´e. Il s’exprime a` partir de la fraction baryonique effective (fb) comme suit :
M˙bar = fbM˙acc (4.3)
ou` M˙acc est le taux d’accre´tion diffuse mesure´ sur le halo. Durant la totalite´ du
pas de temps, une masse :
Mbar = M˙bar ×∆t
sera donc pie´ge´e par le halo.
4.2.2 Une accre´tion bimodale
Maintenant qu’il est possible de quantifier la masse de baryons draine´e par
l’accre´tion de matie`re noire, il est important d’aborder plusieurs points. A savoir :
comment cette masse, retenue par les puits de potentiels, se structure-t-elle ? Des
comportements diffe´rents sont-ils envisageables en fonction de la masse de la struc-
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ture ? Les simulations hydrodynamiques, de´veloppe´es depuis les anne´es 2000, ont
permis de re´pondre, en partie, a` ces questions.
Phase froide, phase chaude
La mise en place de simulations hydrodynamiques, traitant de la formation et de
l’e´volution des galaxies dans un contexte cosmologique, a permis d’identifier deux
modes d’accre´tion base´s sur deux structurations diffe´rentes du gaz environnant la
galaxie. On peut citer, par exemple, les travaux de Keresˇ et al. (2005) Dekel et al.
(2009a,b), Khochfar & Silk (2009), van de Voort et al. (2010) ou encore Faucher-
Gigue`re et al. (2011).
Dans ce type de mode´lisation hydrodynamique, il est possible de suivre l’e´volution
non seulement de la structuration du champ de densite´ du gaz, mais e´galement du
champ de tempe´rature. Dans les simulations dites SPH 3, il est donc possible de
distinguer les populations de particules associe´es au gaz froid (T ' 104 K) des
particules associe´es au gaz chaud (T > 105 K). Ainsi, les travaux de Keresˇ et al.
(2005) re´ve`lent des structurations particulie`res du champ de densite´ pour ces deux
familles de particules SPH. Les instantane´s des champs de densite´, pre´sente´s en
figure 4.6 et 4.7, permettent de visualiser ces deux structurations diffe´rentes du
gaz.
Les cadrans gauches et droits de la figure 4.6 pre´sentent la structuration du gaz
autour de deux halos de matie`re noire de masse Mh ' 1012 M pour deux redshifts,
z = 2 et z = 1. Sur les deux vignettes du bas ne sont figure´es que les particules
dites froides, dont la tempe´rature n’exce`de pas T ' 105 K. On remarque ainsi que
le gaz froid se structure sous la forme de filaments de matie`re pe´ne´trant au cœur
du halo de matie`re noire, mate´rialise´ par un cercle indiquant le rayon du Viriel.
L’analyse du comportement au cours du temps de ces filaments de matie`re froide
semble indiquer que cette construction filamentaire s’atte´nue avec le redshift, au
profit du de´veloppement d’une atmosphe`re de gaz chaud entourant la structure. En
effet, comme le montrent les deux vignettes supe´rieures, dans lesquelles l’ensemble
de la masse est repre´sente´e, une atmosphe`re homoge`ne et isotrope de gaz chaud
(T ≥ 105 K : particules jaunes-orange´es) se forme et se de´veloppe progressivement.
La formation de cette enveloppe de gaz chaud tient son origine, et son maintien,
dans la formation d’un front de choc aux alentours du rayon du viriel du halo. Ces
chocs sont forme´s en re´ponse a` l’effondrement du gaz dans le puits de potentiel du
3. Acronyme issu de l’anglais : Smoothed Particle Hydrodynamics
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Figure 4.6 – Instantane´s du champ de densite´, extraits d’une simulation de type SPH, re´alise´e
par Keresˇ et al. (2005). Les vignettes de gauches et droites pre´sentent l’organisation de la matie`re
centre´e sur un halo de Mh = 1012 M pour des redshifts respectifs de z = 2 et z = 1. Les deux
cadrans infe´rieurs sont de´die´s a` la structuration spatiale des particules dites froides (T ≤ 105 K)
uniquement. Le gaz froid est distribue´ sous la forme de filaments de matie`re, perc¸ant le halo de
matie`re noire (dont le rayon du Viriel est mate´rialise´ par un cercle). Une e´volution avec le redshift
semble se dessiner, les filaments de matie`re e´tant moins marque´s a` plus bas redshift. Dans les deux
cadrans supe´rieurs, l’ensemble de la masse est repre´sente´. En comple´ment des particules froides
sont donc pre´sentes les particules dites chaudes (T ≥ 105 K). Contrairement a` leur consœurs,
les particules mate´rialisant le gaz chaud adoptent une distribution beaucoup plus homoge`ne et
isotrope. Elles forment ainsi une atmosphe`re stable plus ou moins hydrostatique, en e´quilibre dans
le puits de potentiel ge´ne´re´ par la matie`re noire. La formation et l’origine de cette atmosphe`re
chaude est a` rapprocher de la formation d’un front de choc a` la pe´riphe´rie du halo (proche du
rayon du Viriel). Ce front s’e´tablit en re´ponse a` l’effondrement du gaz dans le puits de potentiel
de la structure. Le gaz en provenance du milieu extragalactique est alors chauffe´ lors de son
passage par le front de choc. Ce me´canisme constitue la premie`re source de gaz chaud. D’autre
part, l’activite´ de formation stellaire au sein de la galaxie e´voluant au centre du halo, ainsi que
l’e´nergie libe´re´e par les e´toiles massives en fin de vie, ge´ne`rent la formation d’un vent, constitue´
de gaz chaud, alimentant et entretenant cette atmosphe`re chaude. [Figure extraite de Keresˇ et al.
(2005)]
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halo de matie`re noire. Le gaz accre´te´, lors de son passage par ce front de choc est
ainsi chauffe´ a` des tempe´ratures T ∈ [105 : 107 K].
L’alimentation de cette atmosphe`re est en re´alite´ double. En plus du gaz accre´te´,
chauffe´ par le choc, s’ajoute le gaz chaud transporte´ par les vents produits par la
galaxie. Comme il sera pre´sente´ plus tard, l’activite´ de formation stellaire couple´e
a` l’e´nergie libe´re´e par les e´toiles massives en fin de vie, ge´ne`re un flux de gaz chaud
qui, a` meˆme de quitter le plan galactique, enrichit cette atmosphe`re.
Le de´veloppement continu de ces vents galactiques, ajoute´ a` la croissance en
masse continuelle des halos de matie`re noire, entraˆıne une croissance inexorable
de cette atmosphe`re chaude. Celle-ci se faisant, bien entendu, au de´triment de la
structure filamentaire froide qui se re´duit continuellement. Cette destruction des
filaments de gaz froid dans les structures massives est parfaitement visible en figure
4.7.
Figure 4.7 – Instantane´s du champ de den-
site´, centre´ autour d’un halo de Mh = 1013 M,
extrait d’une simulation de type SPH re´alise´e par
Keresˇ et al. (2005). Comme pour la figure 4.6
le cardran infe´rieur est de´die´ a` la repre´sentation
des particules dites froides. Contrairement aux
halos moins massifs (Mh ≤ 1012 M), le gaz
froid est ici beaucoup moins pre´sent et sa struc-
turation semble disloque´e. En paralle`le la popu-
lation de particules chaudes, dont la distribution
est pre´sente´e dans le cadran supe´rieur, est beau-
coup plus importante. La distribution homoge`ne
et isotrope est encore plus marque´e que pour des
halos de masse infe´rieure. L’e´tablissement et le
de´veloppement de cette atmosphe`re est proba-
blement a` l’origine de la rupture de la structure
filamentaire forme´e de gaz plus froid. [Figure ex-
traite de Keresˇ et al. (2005)]
Cette figure pre´sente le champ de densite´ aux alentours d’un halo de masse
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Mh = 1013 M. Dans le cadran infe´rieur, de´die´ uniquement a` la distribution des
particules mate´rialisant le gaz froid (T ≤ 105 K), on constate que la structure
filamentaire pre´sente un aspect disloque´, beaucoup moins marque´ qu’au sein d’une
structure moins massive (Fig. 4.6). En revanche, le gaz chaud est distribue´ en une
atmosphe`re homoge`ne et isotrope beaucoup plus prononce´e.
D’un mode d’accre´tion a` un autre
Cette premie`re analyse des champs de densite´ permet de distinguer deux modes
distincts d’accre´tion autour des halos, en relation e´troite avec leur masse. En effet,
les halos les moins massifs, de par leur faible puits de potentiel, ne peuvent garder
captif qu’un gaz relativement froid. Ce gaz froid, dont une partie de l’e´nergie a de´ja`
e´te´ perdue par radiation, se structure fortement et se pre´sente alors sous la forme
de filaments de matie`re pe´ne´trant fortement les halos. Ces conduites de gaz froid
alimentent donc avec une grande efficacite´ les cœurs des halos de matie`re noire,
sie`ge de la formation des galaxies.
La croissance en masse du halo, ajoute´e au de´veloppement de vents en pro-
venance de la galaxies, sont a` l’origine de la formation et du maintien d’une at-
mosphe`re chaude homoge`ne et isotrope autour des halos. Cette atmosphe`re va
progressivement de´truire la structure filamentaire forme´ par le gaz froid. La phase
chaude devenant alors, pour les halos massifs, le mode principal d’accre´tion. Cette
phase chaude ne pourra en revanche alimenter la galaxie centrale en gaz qu’a` la
suite d’un processus de refroidissement radiatif.
Il est alors important de quantifier la transition entre filaments de gaz froid et
atmosphe`re isotrope chaude. Plusieurs e´tudes se sont attache´es a` re´pondre a` cette
question en s’appuyant en grande majorite´ sur l’analyse de simulations hydrodyna-
miques. La figure 4.8, extraite des travaux de Faucher-Gigue`re et al. (2011), donne
une bonne vision de cette transition.
Les diffe´rents cadrans de la figure 4.8 pre´sentent l’e´volution de la fraction de
gaz chaud (respectivement froid) environnant un halo en fonction de sa masse de
matie`re noire et pour six e´poques diffe´rentes (z = 0, 1, 2, 3, 4 et 5). On remarque,
comme attendu, que la fraction de gaz chaud (courbes rouges) croˆıt avec la masse
du halo. A contrario, son comple´mentaire, la fraction de gaz froid, chute. Il est alors
important de remarquer que la masse de transition, celle pre´sentant une fraction
identique (50%) de gaz chaud et froid, est distribue´e, pour toutes les e´poques
sonde´es, dans un intervalle relativement restreint :1011 < Mh < 1011.5 M. Les
diffe´rents styles de courbes permettent de distinguer diffe´rents mode`les de vent
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Figure 4.8 – Evolution de la fraction de gaz chaud (courbes rouges) et du gaz froid (courbes
bleues) en fonction de la masse du halo de matie`re noire. Cette e´tude a e´te´ mene´e sur une
simulation de type SPH re´alise´e par Faucher-Gigue`re et al. (2011). Les diffe´rents cadrans sont
de´die´s aux diffe´rentes e´poques sonde´es (z = 0, 1, 2, 3, 4 et 5). Les re´sultats indiquent une e´volution
croissante syste´matique de la fraction de gaz chaud avec la masse du halo de matie`re noire. Cette
augmentation de la fraction de masse chaude s’effectue bien suˆr au de´triment de la masse froide.
Un re´sultat remarquable tient dans le fait que pour les six e´poques analyse´es et pour l’ensemble
des mode`les de vents applique´s (style de courbes), la masse de transition a` laquelle les deux
fractions sont e´quivalentes (50%) avoisine syste´matiquement 3× 1011 M. Cette masse re´fe´rence
est importante dans l’e´tablissement des processus de de´veloppement des galaxies. Nous verrons
par la suite qu’elle correspond a` un changement important du re´gime de formation stellaire.
[Figure extraite de Faucher-Gigue`re et al. (2011)]
produit par la galaxie centrale. Les cas repre´sente´s s’e´chelonnent d’un mode`le sans
vent (courbe en trait plein) a` un mode`le de vent tre`s fort, entraˆınant a` grande
vitesse (v > 680 km/s) beaucoup de masse (courbe tirets-points). La superposition
des tendances pour ces diffe´rents mode`les indique que, malgre´ une petite variation
de la masse de transition, le comportement global reste identique et donc robuste.
Deux re´servoirs pour deux modes d’accre´tion
Afin de prendre en compte ces deux modes d’accre´tion, il est indispensable de
construire les deux premiers re´servoirs du mode`le. L’un s’attachera a` de´crire le gaz
froid, contenu dans la phase filamentaire, le second sera de´die´ a` la phase chaude.
Les taux d’alimentation de ces deux re´servoirs doivent eˆtre de´duits du taux
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d’accre´tion global de baryons suporte´ par la structure. On se tourne une fois de
plus vers une expression analytique moyenne.
Expression analytique moyenne de la fraction de gaz chaud
Afin de de´crire la fraction de gaz chaud environnant une structure de masse
Mh a` un redshift z, on se re´fe`re aux travaux de Lu et al. (2011) (Eq. 24 and Eq.
25). Ces derniers, s’appuyant sur l’analyse de simulations hydrodynamiques, ont
extrait l’expression moyenne suivante :
fLush (Mh, z) =
1
2
[
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Figure 4.9 – Evolution, en fonction de la
masse de matie`re noire (Mh) et du redshift (code
couleur), de la fraction de gaz chaud environnant
un halo. Le comportement reproduit ici est issu
de la formulation donne´e par l’e´quation 4.4 ex-
traite des travaux de Lu et al. (2011). Comme
attendu, les halos de faible masse ne peuvent
retenir une phase chaude. Le mode d’accre´tion
du gaz sera donc totalement de´crit par la phase
froide (1−fLush ), mode´lisant la structure filamen-
taire. Progressivement, la mise en place de vents
en provenance de la galaxie centrale, ajoute´ a`
la croissance en masse du halo, lui permettant
de pie´ger du gaz chaud, font qu’une atmosphe`re
chaude, de plus en plus importante, se met en
place (fLush → 1).
La figure 4.9 reproduit l’e´volution de cette fraction sur un intervalle continu de
masse et pour une e´volution en redshift (plage de couleurs). Alors que les halos de
faible masse sont le sie`ge d’une accre´tion filamentaire froide uniquement (fLush ' 0),
la mise en place de vents en provenance de la galaxie centrale, ajoute´ a` la croissance
en masse du halo lui permettent de pie´ger de plus en plus de gaz chaud (fLush → 1) 4.
Comme il est observe´ dans les simulations hydrodynamiques, la masse de transition,
a` laquelle les fractions chaude et froide sont identiques (50%) est de l’ordre de
1011.5 M. Une e´volution en redshift de la fraction de gaz chaud est e´galement
prise en compte. Alors que pour les e´poques les plus recule´es (z ≥ 8), dans les
halos les plus massifs (Mh ≥ 1012 M), la fraction maximale ne peut de´passer
(90%). Pour des redshifts plus faibles, elle tend irre´me´diablement vers 100%. Sous
cette progression se cache la de´croissance progressive de la densite´ moyenne de
4. On utilise ici l’indice sh en re´fe´rence a` la terminologie anglaise shock-heated gas.
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l’Univers. En effet, a` plus haut redshift, la densite´ moyenne de matie`re e´tant plus
e´leve´e et les baryons n’e´tant pas, pour la plupart, encore structure´s en galaxie, il
en re´sulte que les filaments de matie`re sont plus denses et donc moins sujets a` la
destruction que dans les structures massives de l’Univers local. Cette survie des
filaments de gaz froid est mate´rialise´e par la saturation a` 90% (et non 100%) de la
fraction de gaz chaud dans les halos les plus massifs aux e´poques les plus recule´es.
Taux d’accre´tion bimodale
La donne´e de cette fraction effective de gaz chaud environnant une structure
de masse Mh, a` un redshift z donne´, permet de se´parer le taux d’accre´tion global
de baryons (M˙bar) alimentant la structure en deux voies distinctes. La premie`re
faisant croˆıtre la structure filamentaire (flt) :
H˙flt =
(
1− fLush
)
M˙bar =
(
1− fLush
)
fbM˙acc (4.5)
l’autre de´veloppant l’atmosphe`re chaude autour de la structure :
H˙sh = fLush M˙bar = fLush fbM˙acc (4.6)
On distingue ici l’apport en gaz chaud issu de l’accre´tion de gaz diffus en provenance
de l’exte´rieur de la structure H˙sh, de l’alimentation en gaz chaud produit par les
vents galactiques (G˙wind : Sect. 4.5.1). Le sche´ma de la figure 4.3 pre´sente ces deux
voies d’alimentation du halo en baryons.
4.3 Processus d’alimentation du cœur du halo
Le gaz en provenance du milieu extragalactique se structure donc en deux phases
distinctes en fonction de l’e´poque z et de la masse Mh de la structure de matie`re
noire. Il convient a` pre´sent de de´crire les me´canismes qui vont guider ce gaz, froid
et/ou chaud, vers le cœur du halo ou` il sera alors le composant essentiel de la
formation et de l’e´volution de la galaxie centrale.
Pour pouvoir se condenser et s’effondrer au centre du halo, le gaz doit perdre
une partie de son e´nergie interne (tempe´rature) sous forme de rayonnement.
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4.3.1 De la chute libre du gaz froid ...
Un aller simple vers le centre
Dans le cas du gaz froid, pie´ge´ dans le puits de potentiel et attribue´ a` la
structure, on conside`re que le processus de condensation est de´ja` re´alise´. C’est
en conse´quence de ce dernier que le gaz a pu eˆtre pie´ge´ par les halos les moins
massifs. Le gaz n’a donc aucune raison d’eˆtre retarde´ dans sa progression vers le
cœur de la structure. Le gaz froid est donc transfe´re´ vers le coeur de la structure
et alimente donc la galaxie e´voluant au centre avec un taux 5 :
H˙ff = Mcold2tdyn (4.7)
Ce dernier fait intervenir Mcold, la masse de gaz froid environnant la structure
et accumule´e au travers de la formation des filaments (H˙flt) et tdyn, le temps
dynamique du halo de matie`re noire (Eq. 3.12).
Un bilan simple pour la phase froide filamentaire
A tout instant, la phase froide est donc confronte´e a` un gain et a` une perte de
masse. L’e´quation diffe´rentielle re´gissant cette e´volution e´tant donne´e par :
Hcold : dMcold
dt
= H˙cold = H˙flt − H˙ff (4.8)
4.3.2 ... A la condensation radiative de la phase chaude
Contrairement au gaz froid contenu dans la structure filamentaire, l’atmosphe`re
chaude ne peut pas alimenter directement le cœur du halo. Le gaz chaud doit dans
un premier temps perdre une partie de son e´nergie interne (tempe´rature) pour
pouvoir se condenser et s’effondrer au centre du halo. Toute la difficulte´ de la
mode´lisation consiste alors a` contraindre la masse de gaz qui est susceptible de
s’eˆtre condense´e a` un instant donne´.
On part de l’hypothe`se que le gaz se condense progressivement. Le processus
s’initie au centre de la structure pour s’e´tendre ensuite, le temps passant, a` une
masse enferme´e dans un rayon de plus en plus grand. Toute la difficulte´ consiste
alors a` relier le temps effectif durant lequel le gaz a pu se condenser au rayon en
dec¸a` duquel le processus a pu s’e´tablir.
5. On utilise ici l’index ff en re´fe´rence a` la terminologie anglaise free-fall.
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Fonction de refroidissement
Les premiers travaux, traitant de cette condensation du gaz chaud, ont e´te´
propose´s par White & Frenk (1991). Ils s’appuient sur l’hypothe`se selon laquelle
l’e´nergie interne du gaz est essentiellement dissipe´e par rayonnement. La me´thode
propose´e s’articule autour d’une fonction t(r), indiquant le temps ne´cessaire a` une
sphe`re de gaz de rayon r inscrite dans une structure plus large de densite´ radiale
ρg(r), pour rayonner une e´nergie suffisante lui permettant ainsi de s’effondrer. Cette
fonction :
t(r) = 32
ρg(r)kBT (r)
µmpn2e(r)Λ(Z, T )
fait intervenir l’e´nergie interne spe´cifique du gaz par l’interme´diaire des profils de
densite´ ρg(r) et de tempe´rature T (r), le lien s’effectuant par l’interme´diaire de la
constante de Boltzmann, kB et la masse du proton mp. La seconde composante de
cette fonction t(r) renseigne, via la densite´ nume´rique radiale d’e´lectrons ne(r) et la
fonction de refroidissement radiatif Λ(Z, T ), sur la capacite´ d’un gaz, de me´talicite´
Z et de tempe´rature moyenne T , a` rayonner son e´nergie.
Hypothe`ses de composition de la phase chaude
Afin d’exprimer la densite´ nume´rique radiale d’e´lectrons ne(r), il faut supposer
une composition moyenne pour l’atmosphe`re chaude. Pour cela, on supposera par
la suite que la phase chaude est en re´alite´ un gaz totalement ionise´. De plus, si ce
dernier est compose´ majoritairement d’hydroge`ne libe´rant un e´lectron et d’he´lium
(pre´sent a` 10%) libe´rant deux e´lectrons, on obtient pour la masse mole´culaire
moyenne :
µ = nH + 4nHe
nH+ + nHe++ + ne−
= 1 + 0.41 + 0.1 + 1.2 = 0.61
Via le profil radial de densite´ du gaz ρg(r) et en supposant toujours que l’hydroge`ne
libe`re un e´lectron et l’he´lium (pre´sent a` 10%) libe`re deux e´lectrons, on obtient :
ne(r) =
ρg(r)
µmp
× (1 + 2× 0.1) = 1.2ρg(r)
µmp
Ces deux de´finitions conduisent a` :
t(r) = 0.64 mpkBT (r)
ρg(r)Λ(Z, T )
(4.9)
La fonction t(r) ne de´pend alors plus que du choix des profils de tempe´rature
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T (r), de densite´ ρg(r) et de l’expression de la fonction de refroidissement Λ(Z, T ).
Concernant cette dernie`re, il est d’usage de se re´fe´rencer aux travaux de Sutherland
& Dopita (1993) donnant acce`s a` un ensemble de table pour cette fonction de
refroidissement pour une large gamme de tempe´rature T ∈ [104 : 108 K] et un jeu
de me´tallicite´ Z.
Il ne reste donc plus qu’a` se donner les profils de tempe´rature et de densite´ pour
l’atmosphe`re chaude. Le mode`le que j’ai de´veloppe´ peut prendre en compte deux
structurations distinctes pour le gaz. Ils s’articulent l’un et l’autre autour de deux
e´quations d’e´tats diffe´rentes pour le gaz : le cas d’un gaz parfait isotherme ou d’un
gaz polytropique. Dans les deux cas, on conside`re que l’atmosphe`re chaude s’e´tablit
en e´quilibre hydrostatique dans le puits de potentiel forme´ par le halo de matie`re
noire. Les conditions d’e´quilibre et les proprie´te´s qui en de´coulent ne de´pendront
donc que de celles lie´es a` la structure de matie`re noire. Le caracte`re auto-gravitant
du gaz chaud, qui stipule que sa structuration devrait de´pendre e´galement de son
e´volution, n’est pas ici retenu. Cette simplification est appuye´e par les travaux
de Suto et al. (1998) qui montrent que le caracte`re auto-gravitant du gaz chaud
n’influence sa structuration qu’a` des rayons importants r > r0, et que son influence
sur les processus de condensation reste donc limite´e.
Ce halo de matie`re noire e´tant conside´re´ a` syme´trie sphe´rique, on fait l’hy-
pothe`se que la phase chaude pre´sente e´galement ce type de syme´trie et que ces
proprie´te´s n’e´voluent donc que radialement : T (r), ρ(r) etc ...
Le cas du gaz parfait isotherme
Dans ce premier cas simple, l’e´quation d’e´tat relie la pression P du gaz a` sa
densite´ ρg :
P gp(r) = kBT0
µmp
ρgpg (r) 6
par l’interme´diaire de la constante de Boltzmann kB , une re´fe´rence de tempe´rature
T0, la masse mole´culaire moyenne µ et la masse du proton mp.
L’hypothe`se d’un gaz parfait isotherme implique une simplification du profil de
tempe´rature, celui-ci e´tant constant pour tout r et e´gal a` la tempe´rature du cœur
T0, elle-meˆme e´gale a` la tempe´rature moyenne T .
T gp(r) = T0 = T
6. L’exposant gp re´fe´renc¸ant le gaz parfait.
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La condition d’e´quilibre hydrostatique se traduisant par :
1
ρgpg (r)
dP (r)
dr
= −GMNFW (r)
r2
(4.10)
elle conduit, dans le cas d’un gaz parfait confine´ dans le potentiel dominant de la
matie`re noire, a` la relation suivante :
dln(ρgpg )
dr
= −Gµmp
kBT0
MNFW (r)
r2
= −4piGµmpρ0r0
kBT0
φ(x)
x2
avec x = r
r0
ou` ρ0, r0 sont respectivement la densite´ et le rayon du cœur du halo de matie`re
noire. La fonction ge´ome´trique φ(x) e´tant de´fini pre´ce´demment (Eq. 3.2).
On aboutit finalement a` l’expression suivante du profil de densite´ (Suto et al.,
1998; Capelo et al., 2012) :
ρgpg (r) = ρ0,gFgp(x) avec x =
r
r0
dans lequel intervient la fonction ge´ome´trique en variable x suivante :
Fgp(x) = exp
[
−4piGµmpρ0r
2
0
kbT0
Φ(x)
]
elle-meˆme de´pendante d’une autre fonction ge´ome´trique en variable x :
Φ(x) =
∫ r
r0
0
φ(x)
x2
dx = 1− ln(1 + x)
x
(4.11)
Le profil analytique de la densite´ de´pend e´galement de ρ0,g, la densite´ au centre
de l’atmosphe`re. Afin de contraindre sa valeur, il est ne´cessaire de poser une
dernie`re hypothe`se. Elle concerne l’extension maximale de l’atmosphe`re chaude.
Cette dernie`re sera conside´re´e comme ne pouvant s’e´tendre au dela` du rayon de
troncature Rhalo du halo de matie`re noire. Connaissant alors la masse totale de gaz
chaud Mhot contenue dans l’atmosphe`re, captive du puits de potentiel, on de´duit :
ρ0,g = Mhot
[
4pir30
∫ Rhalo
r0
0
Fgp(x)x2dx
]−1
Par cette dernie`re de´finition, le profil de densite´ est entie`rement contraint dans le
cas du gaz parfait isotherme 7.
7. Pour tout parame`tre intervenant dans la de´finition des profils de densite´ ou plus tard de
169
4. Mais que font les baryons ?
Le cas du gaz polytropique
On ajoute au cas simple du gaz parfait pre´ce´dent un cas plus complexe, construit
sur le couple d’e´quations suivant 8 :
T poly(r) = T0
[
ρpolyg (r)
ρ0,g
]Γ−1
, P poly(r) = P0
[
ρpolyg (r)
ρ0,g
]Γ
(4.12)
faisant intervenir, ρ0,g, T0 et P0 respectivement la densite´, la tempe´rature et la
pression au centre de la phase chaude. Γ, l’indice polytropique, ici en exposant,
comple`te cette de´finition.
La condition d’e´quilibre hydrostatique dans le puits de potentiel du halo de
matie`re noire (Eq. 4.10) conduit a` l’expression du profil de densite´ suivant (Suto
et al., 1998; Makino et al., 1998; Komatsu & Seljak, 2001; Capelo et al., 2012) :
ρpolyg (r) = ρ0,gFpoly(x, T0) avec x =
r
r0
Fpoly(x, T0), est une fonction ge´ome´trique de´finit comme suit :
Fpoly(x, T0) =
[
1− ΓΓ− 1
4piGµmpρ0r20
kBT0
Φ(x)
] 1
Γ−1
(4.13)
Noter que contrairement au cas du gaz parfait, cette fonction ge´ome´trique fait
intervenir la tempe´rature centrale T0 de la phase chaude en plus du rayon et de la
densite´ de cœur du halo de matie`re noire. La fonction Φ(x) est identique a` celle
de´finie pre´ce´demment (Eq. 4.11)
Dans le cas du gaz polytropique, la tempe´rature n’est pas, contrairement au cas
pre´ce´dent, constante. Elle pre´sente une de´pendance avec le rayon (Eq. 4.12). On
peut en revanche de´finir une tempe´rature moyenne T poly, ponde´re´e par la densite´ :
T
poly = M−1hot
∫ Rhalo
0
ρpolyg (r)T poly(r)4pir2dr
= 4piρ0,gT0r
3
0
Mhot
∫ Rhalo
r0
0
[Fpoly(x, T0)]Γ x2dx (4.14)
Cette tempe´rature moyenne sera par la suite identifie´e a` la tempe´rature du gaz
tempe´rature et impliquant des inte´grations, on fait appel a` une me´thode nume´rique de type
Romberg a` pas adaptatif. La convergence est assure´e a` une pre´cision relative δp/p fixe´e a` 0.01%
dans l’ensemble du code eGalICS (chapitre 5)
8. L’exposant poly re´fe´rence le gaz polytropique.
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chaud e´tablie dans le cadre des me´canismes d’accre´tion et d’e´jection (en prove-
nance respectivement du milieu extragalactique et de la galaxie) (Sect. 4.5.1) et
du principe de confinement (Sect. 4.5.5). Noter que cette tempe´rature moyenne est
implicitement relie´e a` la tempe´rature centrale de l’atmosphe`re par l’interme´diaire
de la fonction ge´ome´trique Fpoly(x, T0) (Eq. 4.13). La tempe´rature centrale T0 peut
ainsi eˆtre estime´e par l’interme´diaire d’un algorithme de recherche par dichotomie.
Comme pour le cas pre´ce´dent du gaz parfait isotherme, et dans les meˆmes
conditions de troncature, le profil de densite´ est totalement de´finit par la donne´e
de la densite´ de cœur :
ρ0,g = Mhot
[
4pir30
∫ Rhalo
r0
0
Fpoly(x, T0)x2dx
]−1
(4.15)
Dans le cas du gaz polytropique, une contrainte supple´mentaire voit le jour, il
s’agit de la tempe´rature minimale d’e´quilibre. En effet, la de´finition de la fonction
ge´ome´trique Fpoly (Eq. 4.13) implique, pour des raisons de positivite´ de la densite´
et de la tempe´rature en tout rayon r, l’existence d’une tempe´rature centrale seuil
en relation directe avec les parame`tres intervenant dans la de´finition du profil de
densite´ du halo de matie`re noire r0 et ρ0 fixe´s.
Tmin0 >
Γ
Γ− 1
4piGµmpρ0r20
kB
(4.16)
Si la tempe´rature centrale T0 de´duite de la tempe´rature moyenne T
poly est infe´rieure
a` cette limite, alors l’ensemble de la masse composant la phase chaude est conside´re´e
comme instable. Elle n’est alors plus qualifie´e de chaude et est redistribue´e a` la
galaxie centrale sous des conditions identiques (taux de transfert) a` celles re´gissant
le gaz froid composant la structure filamentaire (Sect. 4.3.1).
Avec ce dernier point s’ache`ve la description des profils de densite´ mais e´galement
de tempe´rature de´finissant la phase chaude isotrope et homoge`ne en e´quilibre hy-
drostatique dans le puits de potentiel de la matie`re noire. Ces profils sont les der-
niers constituants de la fonction t(r) reliant temps de refroidissement et rayon
effectif de condensation.
Oui mais !
Bien qu’ayant entie`rement de´veloppe´ les e´quations et l’algorithmique associe´s a`
la mode´lisation d’un gaz polytropique, je n’ai pu, essentiellement pour des raisons
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de temps, approfondir la comparaison entre les deux approches. L’ensemble des
re´sultats pre´sente´s ici sont donc issus du mode`le gaz parfait isotherme.
Je tiens tout de meˆme a` pre´ciser que dans le cadre du mode`le polytropique,
de par l’e´volution radiale de la tempe´rature, ce dernier doit pre´senter des com-
portements diffe´rents, particulie`rement en matie`re de taux de condensation. Pour
autant, je ne m’avancerai pas d’avantage sur la possible re´duction de ce taux de
transfert sans e´tudes plus pousse´es, que j’espe`re re´aliser prochainement.
Temps effectif de refroidissement
Afin d’extraire de la fonction t(r) le rayon rcool de´limitant la re´gion interne de
l’atmosphe`re chaude ou` la condensation du gaz est possible a` un instant donne´, il
faut e´galiser cette fonction a` un temps d’e´volution effectif pour cette phase chaude.
Cette dernie`re est alimente´e par deux modes. i) premie`rement, par un proces-
sus d’accre´tion diffus, base´ sur du gaz en provenance du milieu inter-galactique,
et chauffe´ lors de son passage au front de choc du Viriel. ii) deuxie`mement, par
les vents ge´ne´re´s par l’activite´ stellaire et drainant hors de la galaxie centrale un
gaz chaud et enrichi en me´taux. Ainsi, de`s lors qu’une phase chaude, stable dans
le puits de potentiel du halo de matie`re noire, est ge´ne´re´e (Mhot > 0), par l’un
et/ou l’autre de ces deux processus, une horloge (tcool) attache´e a` cette atmosphe`re
est de´clenche´e. Cette horloge comptabilise alors le temps durant lequel cette at-
mosphe`re e´volue. A tout instant, tcool donne donc le temps d’e´volution effectif de
l’atmosphe`re chaude depuis sa cre´ation.
Bien entendu, les halos sont amene´s a` fusionner, et avec eux, les galaxies et les
phases chaudes. Lors d’un processus de coalescence entre deux halos, pre´sentant
l’un et l’autre une atmosphe`re chaude, le temps effectif de refroidissement tcool
de la structure re´manente est e´galise´ a` celui attache´ a` la plus massive des phases
chaudes de´veloppe´es autour des proge´niteurs de la fusion.
Estimation de la masse condense´e
A tout instant, et graˆce a` la mesure de l’horloge tcool, la re´solution de l’e´quation
implicite :
t(rcool) = tcool
permet d’extraire le rayon rcool en dec¸a` duquel la condensation de l’atmosphe`re
chaude est effective dans le temps tcool. La donne´e du profil de densite´ radiale
du gaz chaud (parfait ou polytropique) permet alors de calculer la masse Mcool,
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contenue a` l’inte´rieur du rayon rcool, ayant condense´e durant ce laps de temps :
Mcool = 4pi
∫ MIN(rcool,Rhalo)
0
ρg(r)r2dr
Comme l’indique l’inte´grale pre´ce´dente, et comme il a e´te´ argumente´ pre´ce´demment,
on conside`re que la phase chaude ne s’e´tend pas au dela` du rayon de troncature
Rhalo du halo de matie`re noire. Ainsi, meˆme si la mesure de l’horloge tcool conduit
a` une valeur du rayon de condensation supe´rieur a` celui du rayon de troncature,
la masse pouvant se condenser n’exce`de pas, par construction, la masse totale de
l’atmosphe`re chaude Mhot.
Taux de refroidissement
A partir de la masse Mcool pouvant condenser dans le temps d’horloge tcool, on
de´duit, dans les meˆmes conditions, que pour le gaz froid un taux d’alimentation du
cœur de la structure :
H˙cool = Mcool2tdyn (4.17)
faisant intervenir tdyn, le temps dynamique associe´ au halo de matie`re noire.
L’alimentation de la phase chaude par le gaz intergalactique (H˙sh) et la conden-
sation de ce gaz (H˙cool) ne constituent que deux des trois termes intervenant dans
l’e´volution de l’atmosphe`re chaude :
Hhot : dMhot
dt
= H˙hot = H˙sh + G˙wind − H˙cool (4.18)
Le troisie`me terme sera de´taille´ par la suite, il repre´sente l’alimentation de la phase
chaude par les vents (G˙wind) en provenance de la galaxie e´voluant au centre du
halo. Le sche´ma de la figure 4.3 pre´sente ce cycle de gaz.
4.3.3 Bilan du taux d’alimentation du cœur du halo
L’alimentation de la galaxie est donc porte´e par deux voies : i) une accre´tion de
gaz froid en chute libre (H˙ff ) structure´e sous forme de filaments. ii) en paralle`le a`
ce premier mode et au fur et a` mesure que le halo de matie`re noire et sa galaxie
hoˆte croissent en masse, un second mode d’accre´tion se met en place. Bien moins
efficace en moyenne, il se construit autour de la condensation du gaz chaud (H˙cool).
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Figure 4.10 – Evolution des taux d’accre´tion ainsi que des masses de gaz pour les deux
phases distinctes, chaude (rouge) et froide (bleue). Les courbes en trait plein mate´rialisent les
taux d’accre´tion H˙ff et H˙cool, alors que les courbes en trait pointille´ repre´sentent les masses de
gaz, Mcold et Mhot, contenues dans les deux re´servoirs. La courbe grise en trait plein marque
l’e´volution en masse du halo de matie`re noire au sein duquel s’effectue cette accre´tion bimodale.
Les trois cadrans (de bas en haut) repre´sentent trois masses caracte´ristiques diffe´rentes atteintes
a` z = 0 : Mvir ' 5× 1011 M, 2× 1012 M et Mvir ' 2× 1013 M respectivement. Les fle`ches
verticales indiquent les e´ve`nements de fusion, les plus longues e´tant de´die´es aux fusions majeures.
La mise en place en de´but d’e´volution d’une accre´tion froide est clairement identifiable pour les
trois structures. Elle s’estompe progressivement, et laisse place au mode chaud qui pre´sente des
taux en moyenne plus faible, signe de son efficacite´ moindre. Pour la structure de plus faible masse
(cadran supe´rieur), l’accre´tion issue du mode chaud, bien que relativement faible est toujours
pre´sente (H˙cool ' 3M · an−1 a` z ∈ [1 − 0]). En revanche, le processus de condensation est
stoppe´ respectivement a` z ' 1.35 et z ' 3 pour les structures de masses supe´rieures. L’arreˆt de
l’accre´tion par condensation est a` rechercher dans la mise en place d’un processus de chauffage
issu de l’activite´ du trou noir central forme´ dans les deux galaxies, ainsi que par l’expulsion brutale
du gaz chaud de l’atmosphe`re, entraˆıne´ par les vents galactiques produits lors des flambe´es de
formation stellaire associe´es aux fusions.
Trois cas particuliers
La figure 4.10 pre´sente l’e´volution au cours du temps des taux d’accre´tion
(courbes pleines) et des masses (courbes pointille´es) de gaz froid (bleu) et chaud
(rouge) pour trois structures diffe´rentes. Le cadran central pre´sente l’e´volution de
ces grandeurs au sein d’un halo de matie`re noire dont la masse atteinte a` z = 0
avoisine Mvir ' 2 × 1012 M. Ceci le place dans la cate´gorie de ceux abritant
des galaxies dont la masse est proche de celle de notre Voie-Lacte´e. Les deux
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autres cadrans, au dessus et en dessous, sont de´die´s a` des syste`mes he´berge´s par
les halos de masses respectivement infe´rieure (Mvir ' 5× 1011 M) et supe´rieure
(Mvir ' 2 × 1013 M). L’e´volution au cours du temps de la masse de matie`re
noire du halo est mate´rialise´e par la courbe continue grise. Chacune des petites
fle`ches verticales indique un e´ve`nement de fusion. Les fle`ches les plus longues e´tant
repre´sentatives d’une fusion dite majeure (Sect. 4.4.4).
On constate tre`s nettement le changement de re´gime froid → chaud. Pour la
structure de plus faible masse (cadran supe´rieur) le me´canisme d’accre´tion, meˆme si
le taux devient extreˆmement faible a` bas redshift, est toujours actif. Cela n’est pas le
cas pour les deux syste`mes les plus massifs. Une atmosphe`re de gaz chaud est belle
et bien pre´sente dans les deux cas (Mhot > 0), en revanche le processus de conden-
sation est stoppe´. La raison est a` rechercher dans les me´canismes d’e´vaporation et
d’entraˆınement du gaz chaud par les vents galactiques (Sect. 4.5.1). Ceux-ci e´tant
particulie`rement efficace durant les phases d’intense formation stellaire engendre´es
par les nombreux e´ve`nements de fusion subits par ces deux structures massives. En
paralle`le, essentiellement pour la plus massive des trois structures, il faut ajouter
aux vents l’impact de l’activite´ du trou noir central (chauffage) sur le gaz, stoppant
litte´ralement le processus de condensation.
Un point de vue plus global
Apre`s avoir identifie´ la mise en place de ces deux me´canismes d’accre´tion sur
trois syste`mes particuliers, il est important de quantifier le me´canisme d’accre´tion
sur une population plus importante. La figure 4.11 s’y attache. Elle pre´sente l’e´volution
du taux accre´tion (H˙ff + H˙cool) en fonction de la masse de la structure de matie`re
noire accre´te´e progressivement (Macc). Les diffe´rents cadrans de la figure pre´sentent
le taux d’accre´tion mesure´ en direction de la galaxie pour diffe´rentes e´poques, de
z ' 6, en bas a` gauche a` z = 0, en haut a` gauche. Les re´fe´rences verticale et
horizontale grises indiquent respectivement la masse limite Mlim de de´tection des
halos de matie`re noire dans la simulation N-corps et un taux d’accre´tion baryo-
nique correspondant a` une masse de baryons draine´e par une seule particule de
matie`re noire d’accre´tion diffuse (mcdm) et ce dans la proportion de la fraction ba-
ryonique universelle : Ωb/Ωm. Les deux tendances repre´sente´es par les traits plein
et pointille´ indiquent le taux d’accre´tion en baryons de´duit de celui en matie`re noire
(Ωb/Ωm) dans respectivement deux simulations, Ceverino et al. (2010) et Fakhouri
et al. (2010). La fle`che grise mate´rialise la masse de re´fe´rence (1011.4 M) utilise´e
dans le mode`le de re´partition de l’accre´tion (Eq. 4.4), et issue des travaux de Lu
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Figure 4.11 – Evolution du taux d’accre´tion baryonique sur la galaxie centrale. Les diffe´rents
cadrans sont de´die´s a` diffe´rentes e´poques, de z ' 6 a` z = 0. La relation mate´rialise´e par la plage
de couleurs (logarithmique et normalise´e) relie le taux d’accre´tion baryonique total (H˙ff +H˙cool)
pre´dit par le mode`le standard a` la masse de matie`re noire accre´te´e progressivement Macc. Les
mesures moyennes, accompagne´es de leurs dispersions, pre´sentent deux variations du mode`le : l’un
sans aucun processus de photo-ionisation (carre´s gris), le second prend en compte ce phe´nome`ne
de photo-ionisation mais remplace la parame´trisation propose´e par Okamoto et al. (2008) par
celle plus couramment utilise´ de Gnedin (2000) (cercles noirs). Pour des raisons de clarte´, seule
la statistique des halos de masse infe´rieure a` 2 × 1011 M sont repre´sente´s. La tendance e´tant,
pour les halos plus massifs, identique au mode`le standard (grande dispersion). Les re´fe´rences
verticale et horizontale grises marquent respectivement la limite en masse Mlim des halos les
moins massifs de´tecte´s et le taux d’accre´tion correspondant a` une particule de matie`re noire
mcdm accre´te´e durant un pas de temps principal drainant une quantite´ de matie`re baryonique
dans la proportion de la fraction universelle Ωb/Ωm. Les deux trace´s transverses indiquent les
taux d’accre´tion en matie`re baryonique de´duits a` partir de l’accre´tion de matie`re noire (Ωb/Ωm)
pour deux simulations Fakhouri et al. (2010) (pointille´s) et Ceverino et al. (2010) (trait plein).
La fle`che verticale grise mate´rialise la valeur de la masse de re´fe´rence (1011.4 M) utilise´e dans
le mode`le (Eq. 4.4) de re´partition de l’accre´tion (Lu et al., 2011). On rappelle que pour des
structures de masse infe´rieure a` cette re´fe´rence, l’accre´tion est domine´e par le mode froid, a`
l’inverse, pour des halos plus massif, le mode chaud domine. On constate que les halos les moins
massifs Mh < 1012 M pre´sentent une accre´tion proportionnelle a` leur masse. Ils sont dans un
mode d’accre´tion froid. Progressivement, le mode chaud apparaˆıt : il pre´sente une distribution du
taux d’accre´tion beaucoup plus disperse´e. La corre´lation disparaˆıt e´galement. Comme attendu,
le mode chaud d’accre´tion est en moyenne moins efficace et draine, en proportion, moins de
masse que le mode froid. Dans le re´gime des faibles masses, on constate que le mode`le sans
prise en compte du processus de photo-ionisation pre´dit, a` bas redshift (z < 2), une accre´tion
baryonique en moyenne plus forte. De plus, le mode`le issu des travaux de Gnedin (2000) impacte
plus pre´cocement le processus d’accre´tion. Une diffe´rence significative est perceptible de`s z ' 6.
Cette dernie`re est due a` l’e´volution de la masse de filtrage Mc(z) et a` l’indice de pente α = 1
propose´ par Gnedin (2000) et qui re´duisent rapidement la fraction baryonique effective.
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et al. (2011). On rappelle que l’accre´tion en baryons sur les halos dont la masse
de matie`re noire est infe´rieure a` cette limite est domine´e par un mode froid ; a
contrario, pour les halos les plus massifs, le mode chaud domine.
La plage colore´e (logarithmique et normalise´e) montre la pre´diction, issue du
mode`le standard, construite sur une accre´tion bimodale (Eq. 4.4, Lu et al. (2011))
et un processus de photo-ionisation (Eq. 4.2, Okamoto et al. (2008)). Les valeurs
moyennes, accompagne´es de leurs dispersions, pre´sentent les re´sultats pour deux
variations de ce mode`le standard d’accre´tion. Le premier (carre´s gris) ne prend
en conside´ration aucun phe´nome`ne de photo-ionisation. L’accre´tion de baryons
s’effectue alors constamment a` la proportion de l’abondance universelle, 〈fb〉 =
Ωb/Ωm. Dans la seconde variation (cercles noirs), le phe´nome`ne de photo-ionisation
est bien pre´sent mais la parame´trisation utilise´e dans le mode`le standard (Okamoto
et al., 2008) est remplace´e par celle plus couramment utilise´e de Gnedin (2000).
Pour des raisons de clarte´ du trace´, seules les statistiques concernant les halos moins
massifs que 2× 1012 M sont repre´sente´es. Notez alors que les tendances, pour les
halos plus massifs, sont identiques a` celles pre´sente´es pour le mode`le standard, a`
savoir une tre`s grande dispersion dans la distribution du taux d’accre´tion.
Premie`rement, on remarque que les halos moins massifs que 1011 M, e´voluant
a` des redshift e´leve´s (z > 2), pre´sentent un taux d’accre´tion en baryons fortement
corre´le´ a` la masse de matie`re noire accre´te´e progressivement Macc. Noter le bon
accord, dans ce re´gime de masse, avec les ajustements propose´s par Ceverino et al.
(2010) et Fakhouri et al. (2010). Dans ces meˆmes domaines de masse et d’e´poque, le
mode`le standard et le mode`le sans processus de photo-ionisation conduisent a` des
re´sultats tre`s proches. Cela confirme, comme indique´ pre´ce´demment que le retard
en accre´tion, pour les baryons, induit par le mode`le de Okamoto et al. (2008) ne
se met en place qu’a` plus bas redshift. En revanche, la parame´trisation propose´e
par Gnedin (2000) impacte la fraction effective de baryons accre´te´e beaucoup plus
pre´cocement, une diffe´rence significative e´tant de´ja` visible a` des e´poques z > 2. A
plus bas redshift (z < 2), meˆme si le mode`le standard (Okamoto et al., 2008) ge´ne`re
aux petites masses une le´ge`re diminution de la fraction effective, cette limitation
de l’accre´tion reste en moyenne bien plus limite´e que celle de´duite du mode`le de
Gnedin (2000). Un e´cart d’une de´cade peut eˆtre releve´ a` la limite de re´solution en
masse a` z = 1. Cet e´cart est duˆ a` l’e´volution de la masse de filtrage Mc(z) et a` la
valeur de l’indice de pente α = 1 adopte´e par Gnedin (2000).
Deuxie`mement, le changement de mode (froid→ chaud) s’ope´rant pour les halos
plus massifs que 1011 M entraˆıne une modification nette de la distribution de taux
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d’accre´tion total (H˙ff + H˙cool : Fig. 4.11). En effet, alors qu’une corre´lation forte
e´tait observe´e dans le mode froid, la distribution du taux d’accre´tion en baryons
issue du mode chaud pre´sente une grande dispersion. Cette dernie`re indique que
pour une meˆme masse de structure, l’efficacite´ de condensation varie fortement.
Cette variabilite´ s’explique essentiellement par le niveau de densite´ du gaz au centre
de l’atmosphe`re chaude ρg,0, le taux d’accre´tion e´tant d’autant plus e´leve´ que la
densite´ est e´leve´e. Il faut alors ajouter que ces diffe´rences de densite´ sont a` mettre
sous le coup des processus d’e´jection (Sect. 4.5.1). En effet, pour deux halos de
matie`re noire de meˆme masse, un vent rapide et intense issu de la galaxie centrale
entraˆınera une plus grande fraction de masse. L’atmosphe`re chaude, e´tant dans tous
les cas confine´e au rayon de troncature du halo qui pour deux structures de masse
identiques ne peut eˆtre que proche, cela implique que si la masse confine´e est moins
importante, la densite´ au centre l’est e´galement. Des variations de me´tallicite´ du
gaz, draine´ par les vents, peuvent e´galement influencer le processus de condensation
(Eq. 4.9). Une me´tallicite´ plus e´leve´e acce´le´rera le processus de condensation.
Le cas des sous-structures
Comme il est pre´sente´ dans le chapitre pre´ce´dent, les mesures du taux d’accre´tion
sur les sous-halos indiquent que ce dernier est faible voire inexistant. Les deux taux
d’accre´tion H˙flt et H˙sh, alimentant les deux re´servoirs de masses Mcold et Mhot,
suivent donc cette meˆme tendance. De plus, lorsque qu’un halo e´volue en tant que
sous structure d’un autre, il subit de la part de ce dernier des effets gravitationnels
forts. De ce fait, on conside`re que l’accre´tion vers le centre du sous-halo, issu des
deux re´servoirs, froid et chaud, n’est plus effective pour les sous-structures. Les
taux H˙ff et H˙cool sont donc pose´s a` 0. La masse des deux re´servoirs est alors
fige´e, elle sera redistribue´e a` la structure principale lors de la prochaine fusion. Une
modification future possible consisterait, pour plus de justesse, a` rediriger tempo-
rairement les flux sortant des deux phases chaude et froide de la sous-structure vers
son halo hoˆte. Dans le cas des e´ve`nements de survol, l’accre´tion vers le centre de la
structure est e´galement stoppe´e, mais est re´-engage´e de`s lors que la structure est a`
nouveau identifie´e en temps que halo principal.
En bref !
En re´sume´, la formation et l’e´volution des galaxies sont sujettes a` deux modes
successifs d’accre´tion en baryons. Les halos les moins massifs verront une accre´tion
178
4.4. Formation et e´volution d’une galaxie
proportionnelle a` leur masse, seulement limite´e aux plus petites des masses par le
phe´nome`ne de photo-ionisation. Les halos plus massifs, qui ont vu la croissance
et l’e´volution d’une galaxie de masse elle aussi plus importante, subissent un taux
accre´tion en moyenne moins important en proportion de leur masse.
4.4 Formation et e´volution d’une galaxie
4.4.1 Les grandes e´tapes de la formation et de l’e´volution
d’une galaxie
Un disque de gaz
Le gaz froid en provenance de la structure filamentaire, ainsi que le gaz condense´
dans la phase chaude, s’effondrent au centre du halo. Durant sa chute, le gaz ac-
quiert du moment angulaire. C’est ce moment angulaire qui, selon les travaux de
Peebles (1969), Blumenthal et al. (1986) et Mo et al. (1998), permet au gaz de se
structurer en un disque et de rester relativement stable par la suite. On conside`re
donc que les premie`res galaxies se forment par l’e´mergence d’un tel disque de gaz
dont les caracte´ristiques (Sect. 4.4.2) sont directement relie´es a` la dynamique et a`
la ge´ome´trie du halo de matie`re noire.
Des disques instables
Le contenu gazeux du disque e´volue progressivement au rythme des vents et de
l’apport continu en gaz. Que cet apport soit issu des filaments ou de la condensation
du gaz de la phase chaude, les e´pisodes d’accre´tion, parfois violents, peuvent eˆtre
a` l’origine d’instabilite´s gravitationnelles au sein meˆme du disque (Toomre, 1963,
1964).
En raison de ces instabilite´s, des grumeaux de gaz, appele´s clumps, peuvent se
former dans le disque (Fig. 4.17). Ceux-ci migrent ensuite progressivement vers le
centre pour y former une structure dont l’aspect et la dynamique s’apparentent
fortement a` celle d’un bulbe, structure sphe´ro¨ıdale e´mergeant au centre des struc-
tures lors de fusion (e.g. Cowie et al., 1995; van den Bergh, 1996; Elmegreen &
Elmegreen, 2005; Genzel et al., 2008; Bournaud et al., 2008; Dekel et al., 2009b)
(Sect. 4.4.4). En raison de ces rapprochements morphologiques et dynamiques, la
structure forme´e par le regroupement des grumeaux de gaz sera qualifie´e de pseudo-
bulbe et sera de´crite par des relations similaires (Sect. 4.4.5).
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Figure 4.12 – Observation de
galaxies pre´sentant des clumps.
La structure principale UDF 6462
pre´sente une morphologie perturbe´e
regroupant un certain nombre de
ces sur-densite´es particulie`res : les
clamps. UDF 6462 est identifie´
dans le Hubble Ultra Deep feeld a`
un de´calage spectral z ' 1.6 c’est
a` dire dans la premie`re moitie´ de
l’e´volution de notre Univers. Les
deux autres structures, UDF 6911
et UDF 6886, bien que proches par
projection, ne sont pas identifie´es au
meˆme de´calage spectrale et n’inter-
agissent donc par avec UDF 6462.
Noter au passage la morphologie
e´galement perturbe´e de UDF 6911.
[figure extraite de Bournaud et al.
(2008)].
Fortement inspire´ par les re´sultats de simulations nume´riques (e.g. Bournaud
et al., 2007; Ceverino et al., 2010, 2012), je propose ici une formulation, applicable
au cadre des mode`les semi-analytiques, dans lesquels la formation, la migration et
l’e´volution de cette masse instable est totalement pris en compte (Sect. 4.4.3).
L’impact des fusions
Tout ces processus prennent part a` l’e´volution dite se´culaire d’une galaxie qui,
en dehors de l’apport en gaz par les filaments et la condensation du gaz chaud, ne
fait appel a` aucune autre interaction. Comme il est pre´sente´ dans l’ensemble des
chapitres pre´ce´dents, l’e´volution des galaxies est e´galement sujette a` des e´ve`nements
violents : les fusions.
Ces dernie`res, en fonction essentiellement des masses des protagonistes peuvent
le´ge`rement ou totalement perturber la dynamique. Les processus mineurs de coales-
cence ne verront qu’une redistribution de la masse entre les diffe´rents constituants
(disque et (pseudo-)bulbe) des galaxies concerne´es. Les cas les plus violents, ceux
ou` les intervenants pre´sentent des masses proches, sont a` l’origine de la formation
des galaxies elliptiques (Sect. 4.4.4). Lors de ces e´ve`nements de fusion, on assiste
e´galement a` une amplification des e´pisodes de formation d’e´toiles responsables des
plus fortes luminosite´s observe´es.
Meˆme si l’impact le plus visible des fusions est essentiellement perc¸u dans l’aug-
mentation du taux de formation stellaire, un certain nombre d’autres phe´nome`nes
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(accre´tion sur le trou noir central par exemple) peuvent eˆtre amplifie´s lors des fu-
sions de galaxies. C’est pour cela qu’un facteur d’amplification sera associe´ a` chaque
e´ve`nement de fusion et applique´ aux processus que l’on supposera concerne´s (Sect.
4.4.4, Eq. 4.40).
La sur-productions d’e´toiles, et donc la sur-consommation du gaz, engendre le
plus souvent une ste´rilisation des galaxies les plus massives (souvent elliptiques)
qui e´mergent des processus de fusions. Celles-ci verront alors leurs populations
stellaires vieillir sans pouvoir re´ellement en ge´ne´rer de nouvelles.
La formation d’e´toiles
Principalement au sein des disques, mais aussi de fac¸on plus marginale dans
les pseudo-bulbes ou les galaxies elliptiques, la condensation et la fragmentation
du gaz vont progressivement donner naissance a` des populations d’e´toiles (Kenni-
cutt, 1998b,a) dont la masse sera distribue´e selon une fonction de masse initiale
conside´re´e comme universelle (Salpeter, 1955; Scalo, 1998; Kroupa, 2001; Chabrier,
2003). L’amplitude de la formation d’e´toiles, traduite par le taux de formation stel-
laire (SFR), est de´duite de la quantite´ de gaz froid disponible dans la galaxie et
du temps dynamique de la composante conside´re´e (disque, clumps et bulbe), (Sect.
4.4.6). Ces e´toiles vivent et e´voluent en relation directe avec leur environnement.
Elles participent par un processus de re´-injection de gaz dans le milieu interstellaire
a` l’enrichissement me´tallique de ce dernier.
Les supernovae a` l’origine d’un vent de gaz chaud
Ce couplage devient extreˆme lorsque les e´toiles les plus massives explosent en
supernovae. L’e´nergie, thermique et cine´tique, que ces e´ve`nements produisent est
alors redistribue´e dans le milieu interstellaire. Une partie de cette e´nergie est ainsi
mise a` disposition pour le chauffage du gaz environnant, mais e´galement au main-
tien d’une certaine dispersion de vitesse dans le gaz du disque.
En paralle`le, dans les mode`les de formation et d’e´volution des galaxies, une
grande fraction de l’e´nergie de ces supernovae est utilise´e a` la production d’un
vent de gaz chaud (e.g. Dekel & Silk, 1986; Silk, 2003) a` meˆme de quitter le plan
du disque de la galaxie (Sect. 4.5.1). Ce gaz chaud alimente alors la phase chaude
entourant la galaxie. Il modifie e´galement sa composition en y apportant les me´taux
forme´s au cœur des e´toiles. Nous verrons que ce processus joue un roˆle central
dans les mode`les actuels, son impact dans l’assemblage des petites structures e´tant
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Figure 4.13 – Observations multi-fre´quences
de la galaxie M82. En dehors du disque d’e´toile
brillant et des poussie`res sombres, on constate
la pre´sence d’un e´jecta de gaz, mate´rialise´ ici en
rouge. Ce gaz est probablement entraˆıne´ hors de
la galaxie, sous l’effet d’un vent dont l’origine est
a` rechercher dans la redistribution de l’e´nergie
cine´tique produite lors de l’explosion des e´toiles
les plus massives, les supernovae. Ce gaz, qui est
ge´ne´ralement chauffe´ par le meˆme processus, ali-
mente, pour une grande partie, la phase de gaz
chaud entourant la galaxie. Une fraction de la
masse de ce flux peut eˆtre de´finitivement expul-
ser et quitter le champ d’attraction du halo.
particulie`rement important.
Formation et effets ge´ne´re´s par les trous noirs super-massifs
Les galaxies sont les hoˆtes d’objets remarquables, les trous noirs super-massifs.
Ces monstres sie`gent au centre des galaxies massives et en influencent probablement
l’e´volution.
Dans le mode`le pre´sente´ ici, je fais l’hypothe`se que ces trous noirs, dont les
me´canismes exacts de formation sont en grande majorite´ incompris, sont forme´s
lors des e´ve`nements de fusion entre galaxies. En effet, je conside`re que l’e´nergie,
mise en jeu lors de ces rencontre, est compatible avec la ge´ne´ration d’un tel objet
(Sect. 4.4.4).
L’accre´tion de gaz en provenance de la galaxie, et plus particulie`rement du
bulbe central, sur ces objets si spe´cifiques, est une formidable source d’e´nergie.
Celle-ci est alors redistribue´e sous plusieurs formes : lumineuse, thermique mais
e´galement cine´tique. Dans la majorite´ des cas, il se forme en effet un jet de matie`re,
perpendiculaire au plan du disque, interagissant fortement avec l’environnement de
la galaxie et plus particulie`rement la phase chaude qui l’entoure.
La mode´lisation de ces phe´nome`nes de couplage est re´alise´e en deux e´tapes
successives (Sect. 4.5). La premie`re est base´e sur la conservation d’e´nergie. Elle
permet de de´duire les importances relatives de la luminosite´ du phe´nome`ne et de
l’e´nergie cine´tique transporte´e par le jet. Puis, dans un second temps, la prise
en compte d’un transfert de moment cine´tique entre le jet et le gaz environnant
(pre´sent dans le bulbe) permet de de´duire la quantite´ de ce gaz expulse´ de la galaxie
et alimentant, de fait, la phase chaude.
Nous allons a` pre´sent de´tailler au cours des sections 4.4.2 a` 4.5, l’ensemble des
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me´canismes aborde´s pre´ce´demment.
4.4.2 Galaxies : une origine sous la forme d’un disque de gaz
Un disque de gaz en rotation
Ainsi le gaz, en provenance des filaments froids ou issu de la condensation de la
phase chaude, s’effondre vers le centre de la structure. Durant ce transfert, le gaz
acquiert une certaine quantite´ de moment angulaire (Peebles, 1969) et, a` l’image
d’une patineuse sur glace, il se met alors en rotation. La rotation est alors maintenue
par ce meˆme moment angulaire qui peine a` se dissiper (Blumenthal et al., 1986;
Mo et al., 1998). Les proprie´te´s du disque sont alors dicte´es par celles du halo de
matie`re noire qui l’abrite. Comme il est commune´ment utilise´ (e.g. Cole, 1991; Cole
et al., 2000; Hatton et al., 2003; Somerville et al., 2008; Guo et al., 2011), ce disque
est suppose´ comme e´tant infiniment fin 9. La densite´ surfacique de matie`re (gaz g
et e´toiles S) y est suppose´e suivre une distribution exponentiellement de´croissante
avec la distance au centre :
ΣD(r) = ΣD,0exp
(
− r
rD
)
(4.19)
ou` rD de´signe l’e´chelle caracte´ristique de de´croissance exponentielle. Cette dernie`re
est directement relie´e aux proprie´te´s ge´ome´triques et dynamiques du halo de matie`re
noire qui abrite la formation de ce disque. Ainsi,
rD =
λ√
2
Rhalo (4.20)
est relie´e au rayon de troncature Rhalo du halo de matie`re noire par l’interme´diaire
du parame`tre de spin λ (e.g. Blumenthal et al., 1986; Sellwood & McGaugh, 2005;
Maccio` et al., 2008; Cole et al., 2008; Antonuccio-Delogu et al., 2010; Mun˜oz-
Cuartas et al., 2011).
L’inte´gration de ce profil de densite´ surfacique permet de de´duire la quantite´
de masse regroupe´e a` l’inte´rieur du rayon r :
MD(xD) = MD [1− exp(−xD) (1 + xD)] (4.21)
On utilise ici la variable re´duite xD, de´finie a` partir du rayon caracte´ristique du
9. C’est une hypothe`se forte qui, on le verra, pourrait eˆtre remise en cause dans des travaux
futurs.
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disque, xD = r/rD. MD de´signe la masse totale du disque. Selon cette meˆme
distribution, on peut extraire celle de la masse de gaz (MD,g) ou d’e´toiles (MD,S),
il suffit de les substituer a` la masse totale.
Evolution de la taille caracte´ristique, rD
Au travers des diffe´rents e´pisodes d’accre´tion ou de fusion, la taille caracte´ristique
du disque est a` meˆme d’e´voluer. Ainsi, durant l’e´volution se´culaire du disque, rD est
de´duit de la distribution en masse du disque existant et de celle issue de l’accre´tion
supporte´e a` cet instant par le disque. Si Mn−1D et r
n−1
D sont respectivement la masse
et la taille caracte´ristique du disque a` l’instant n− 1 et que MnD est la masse de ce
meˆme disque a` l’instant suivant n distant de δt, alors le rayon caracte´ristique a` cet
instant est donne´ par :
rnD =
√√√√√√√√√√√√√√
MnD
pi

Mn−1D − G˙wind,Dδt
pirn−1D︸ ︷︷ ︸
Disque existant
+ (H˙ff + H˙cool)δt
pi
[
λ√
2
Rhalo
]
n︸ ︷︷ ︸
Accre´tion

(4.22)
Le premier terme (Disque existant) fait intervenir la masse de disque a` l’instant
n− 1 a` laquelle est soustraite la masse de gaz perdue par le disque, durant δt, en
raison des vents produits par les supernovae (G˙wind,Dδt : Sect. 4.5.1).
Le second terme (Accre´tion) est construit sur la masse (H˙ff + H˙cool)δt, is-
sue des filaments de gaz froid (H˙ff ) et de la condensation du gaz chaud (H˙cool),
accre´te´e par le disque durant δt. Cette masse, lors de son effondrement, est soumise
aux contraintes ge´ome´triques (Rhalo) et dynamiques (λ) du halo de matie`re noire
e´tablies a` l’instant n.
Cette modification progressive du rayon caracte´ristique rd, utilisant une moyenne
ponde´re´e faisant intervenir la masse du disque pre´-existant et la masse accre´te´e,
en lieu et place d’une refonte comple`te base´e sur les proprie´te´s instantane´es du
halo, permet d’en lisser l’e´volution. Ainsi tout sursaut intempestif, en relation avec
une modification brutale des proprie´te´s du halo de matie`re noire (Rhalo et/ou λ)
n’influence en rien le disque. En effet, comme il sera aborde´ par la suite, taille du
disque, temps dynamique et taux de formation stellaire sont intimement relie´s. Une
re´duction artificielle violente de la taille du disque entraˆınerait ainsi une modifica-
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Figure 4.14 – Evolution du rayon de demi-masse pour trois syste`mes diffe´rents. La masse
atteinte par le halo de matie`re noire a` z=0 va croissante du cadran supe´rieur au cadran infe´rieur.
La vignette centrale correspond a` un halo de masse Mvir ' 2 × 1012 M, similaire a` celui
qui abrite notre galaxie. La croissance en masse du halo de matie`re noire est mate´rialise´e par
la courbe grise en trait plein. Les fle`ches verticales indiquent les fusions ; les plus longues e´tant
de´die´es aux fusions majeures. La courbe accidente´e bleue indique la taille caracte´ristique qu’aurait
le disque si on appliquait a` chaque instant la de´finition rdisc = (λ/
√
2)Rvir. Les variations de
taille du halo de matie`re noire se traduisent alors irre´me´diablement sur le disque. Le courbe verte
pre´sente l’e´volution du rayon de demi-masse (rD,50 ' 1.68rD) obtenue par la ponde´ration en
masse (Eq. 4.22). L’ensemble des oscillations est lisse´. Mis a` part les e´ve`nements de fusion durant
lesquels les proprie´te´s du disque sont totalement re´-e´value´es, l’e´volution se´culaire du disque est
caracte´rise´e par une progression douce de sa taille caracte´ristique. Dans le cadran infe´rieur, la
courbe d’e´volution de cette taille caracte´ristique est momentane´ment stoppe´e. Ces instants sont
conse´cutifs a` des fusions majeures durant lesquelles le disque est de´truit. Le disque ne pourra se
reformer que lors d’une nouvelle phase d’accre´tion.
tion imme´diate du taux de formation stellaire dans le disque, sans ve´rite´ physique.
La progression de la taille caracte´ristique du disque, au travers du rayon de demi-
masse (rD,50 ' 1.68rD), est donne´e pour trois syste`mes diffe´rents en figure 4.14.
Ces disques sont he´berge´s dans des halos de matie`re noire, dont la masse mesure´e
a` z = 0 va croissante, Mvir ' 5 × 1011 M, Mvir ' 2 × 1012 M et enfin Mvir '
2× 1013 M. La courbe grise donne pour chacun des halos l’e´volution de la masse
Mvir. Les courbes bleues accidente´es pre´sentent l’e´volution du rayon de demi-masse
si on appliquait a` chaque instant la de´finition de l’Eq.4.20. On constate que les
variations de taille que subit le halo seraient directement traduites sur le disque.
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En revanche, les courbes vertes mate´rialisent la progression se´culaire du rayon de
demi-masse, suivant la me´thode porte´e par la de´finition de l’Eq. 4.22. En dehors des
e´ve`nements de fusion, durant lesquels le disque peut eˆtre de´truit (Sect. 4.4.4), les
variations sont lisse´es. Le disque et son contenu sont donc beaucoup moins sujets
aux ale´as dynamiques et ge´ome´triques du halo hoˆte.
Dans le cadran infe´rieur, de´die´ a` la structure la plus massive, la courbe de
progression du rayon de demi-masse est par moment stoppe´e. Ces instants succe`dent
des e´ve`nements de fusion majeure durant lesquels le disque a e´te´ de´truit. Sa re-
construction ne peut alors s’effectuer que par l’accre´tion de gaz en provenance de
la structure filamentaire froide ou de la condensation de la phase chaude. Dans le
cas de la fusion majeure, se de´roulant aux environs de z ' 4, la reconstruction est
relativement tardive. Ce retard est a` mettre au compte de l’e´tat du halo hoˆte. En
effet, la masse Mvir de matie`re noire marque une de´croissance, signe, comme il a
e´te´ aborde´ dans les chapitres pre´ce´dents, d’un phe´nome`ne d’e´rosion du halo. Cette
structure est en fait une sous-structure. S’ajoute a` cette e´rosion une tre`s forte
diminution de l’accre´tion de matie`re noire diffuse. Les re`gles d’accre´tion sur les
sous-structures, pre´sente´es pre´ce´demment, interdisant l’accre´tion de gaz frais sur
ce type de sous-halo, la re-formation du disque est retarde´e. Il s’ope`rera quelques
temps apre`s, suite a` une autre fusion, celle-ci faisant basculer a` nouveau la structure
dans la population des halos dits principaux.
Il s’agit la` uniquement de l’e´volution dite se´culaire. Or, les disques galactiques
sont e´galement soumis au processus de fusion entre galaxies. Dans les cas ou` l’im-
pact du phe´nome`ne est le´ger, lorsque, comme nous le verrons par la suite, un
disque de faible masse fusionne avec un second beaucoup plus massif, la struc-
ture re´manente conserve un disque. La taille caracte´ristique de ce dernier est alors
conside´re´e comme e´tant e´gale a` celle du disque le plus massif. On s’appuie ici
sur une hypothe`se selon laquelle le dynamique du disque le plus massif domine le
syste`me.
Vitesse de rotation Vcirc,D et de dispersion σv,D
Durant son effondrement, le gaz froid qui alimente le disque acquiert de l’e´nergie.
Celle-ci doit eˆtre distribue´e au sein de la structure (Ocvirk et al., 2008; Khochfar
& Silk, 2009). Afin de prendre en compte ce phe´nome`ne, l’e´nergie totale, de´pose´e
par le processus d’accre´tion, est re´partie en deux composantes. L’une, cine´tique,
traduit l’e´nergie de rotation du disque porte´e par une vitesse caracte´ristique Vcirc,D.
L’autre, de´duite de l’exce´dent, alimente une certaine agitation macroscopique du
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gaz, traduite par une vitesse moyenne de dispersion σD. Ces deux estimateurs
traduisant l’e´nergie cine´tique et l’e´nergie de dispersion sont respectivement de´finits,
a` l’instant n, comme suit :
EnV,D =
1
2MD,gV
2
circ,D(r = rG,50) et Enσv,D =
1
2MD,gσ
2
v,D
avec MD,g la masse totale de gaz contenue dans le disque D. Concernant l’e´nergie
de rotation EV,D, la vitesse de re´fe´rence, Vcirc,D est mesure´e, a` partir de la courbe
de rotation de la galaxie, a` un rayon rG,50 enfermant 50% de la masse de la galaxie.
La courbe de rotation comple`te de la galaxie est donne´e par la somme quadratique
des vitesses de rotation des diffe´rents constituants : le disque (D), le bulbe (B) s’il
existe, et bien entendu le halo de matie`re noire (DM) :
V 2circ,G = V 2circ,DM + V 2circ,D + V 2circ,B (4.23)
Le profil de rotation circulaire du halo de matie`re noire est donne´ pre´ce´demment,
Eq. 3.11. Celui de la structure centrale, le bulbe, correspondant e´galement a` celui
d’une galaxie elliptique, sera donne´ dans une prochaine section de´die´e (Sect. 4.4.5
Eq. 4.42). Pour le disque, la distribution de la masse implique le profil de rotation
suivant :
V 2circ,D(r) =
GMD
2r3D
r2 [I0K0 − I1K1] r
2rD
, (4.24)
Il est extrait des travaux de Freeman (1970) et fait intervenir Ij et Kj , les fonctions
de Bessel de rang j estime´ en r2rD .
En suivant la re´partition de l’e´nergie entre les deux re´servoirs d’e´nergie, EV,D
et Eσv,D, il est possible d’extraire une estimation de la vitesse de dispersion ma-
croscopique, σv,D, re´gnant dans le gaz.
Je conside`re comme hypothe`se de de´part que le disque de gaz est stable par
rotation. Il n’est pas sujet a` la dislocation, ni a` un effondrement brutal. Le gaz et
les e´toiles qu’il contient sont donc soumis a` des vitesses de rotation dicte´es par le
profil pre´ce´dent, et ce a` chaque instant n. La vitesse de dispersion recherche´e ne
concernant que le gaz, on ne conside`rera par la suite que ce constituant. Sous cette
hypothe`se de stabilite´, entre deux pas de temps distants de δt, l’e´nergie cine´tique
du disque ne peut alors varier de plus que :
∆EMAXV,D =
[
1
2MD,gV
2
circ,G(r = rG,50)
]
n−1
−
[
1
2MD,gV
2
circ,G(r = rG,50)
]
n
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Entre ces deux instants, la vitesse caracte´ristique V 2circ,D(r = rG,50) a e´volue´ en
fonction des proprie´te´s de halo de matie`re noire ou de la re´partition de la masse
dans la galaxie. En particulier, la masse de gaz contenue dans le disque MD,g a
e´volue´ entre ces deux moments, subissant les effets de l’accre´tion mais e´galement
des vents et la formation stellaire.
Si l’on conside`re a` pre´sent la masse de gaz accre´te´e durant δt : (H˙ff + H˙cool)δt,
celle-ci, une fois stabilise´e dans le puits de potentiel de la structure, contribue a`
l’e´nergie cine´tique a` hauteur de :
Eacc =
1
2(H˙ff + H˙cool)δtV
2
circ,G(r = rG,50)
Sous l’hypothe`se d’un gain d’e´nergie cine´tique durant un pas de temps, on sup-
pose que l’exce´dent est entie`rement issu de l’e´nergie apporte´e par le processus
d’accre´tion. Dans ces conditions, la diffe´rence MAX(0, Eacc−∆EMAXV,D ) traduit un
exce`s d’e´nergie en provenance de l’accre´tion et constitue alors la premie`re source
d’e´nergie attribue´e a` de la dispersion.
La dispersion de vitesse au sein du gaz peut e´galement eˆtre alimente´e par un
second processus, l’explosion des supernovae. Meˆme si, comme nous le verrons par
la suite une grande fraction de l’e´nergie libe´re´e par ces e´toiles en fin de vie est
distribue´e dans la cre´ation d’un vent de gaz chaud, une partie de cette e´nergie peut
e´galement augmenter la dispersion et ge´ne´rer ainsi une certaine turbulence dans le
gaz.
Afin de mode´liser ce phe´nome`ne, une partie de l’e´nergie libe´re´e par les super-
novae, durant un pas de temps de dure´e δt, est redirige´e en direction du re´servoir
d’e´nergie de dissipation :
Esn,σv,D = (1− εD)ηsnfKin,snEsnS˙Dδt (4.25)
Ici :
– (1− εD) correspond pre´cise´ment a` la fraction d’e´nergie attribue´e a` la disper-
sion de vitesse. La valeur standard utilise´e est fixe´e a` : (1− εD) = 0.05
– ηsn indique, en de´pendance directe avec la fonction de masse initiale, le
nombre de supernovae produites par unite´ de masse stellaire forme´e : [ηsn] =
M−1 .
– fKin,snEsn donne la fraction d’e´nergie cine´tique produite par une supernovae,
sachant que l’e´nergie totale distribue´e est de Esn = 1044 Joules. La valeur
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standard utilise´e est fixe´e a` : fKin,sn = 0.3 (Kahn, 1975; Aguirre et al., 2001).
– S˙D est le taux de formation stellaire dans le disque [S˙D] = M · an−1.
Dans ces conditions, la variation, durant un pas de temps, de l’e´nergie associe´e
a` la dispersion est donne´e par :
∆Eσv,D = MAX(0, Eacc −∆EMAXV,D ) + Esn,σv,D
A partir de l’e´nergie de dispersion comptabilise´e au pas de temps pre´ce´dent (En−1σv,D),
en prenant en compte cette variation, accompagne´e d’un facteur de dissipation
fdisp ' 0.05, il est alors possible de donner une estimation de la vitesse macrosco-
pique moyenne de dispersion dans le gaz :
σnv,D =
√
2(1− fdisp)
MD,g
[
En−1σv,D + ∆Eσv,D
]
L’e´tude d’un cas particulier
La figure 4.15 pre´sente l’e´volution du rapport σV /V (courbe noire) pour un
disque he´berge´ par un halo dont la masse mesure´e a` z = 0 avoisine Mvir '
5×1011 M. Sont adjoints a` l’e´volution du rapport σV /V , celle du taux d’accre´tion
de gaz froid (courbe pointille´e bleue), celle du taux de condensation de la phase
chaude (courbe pointille´e rouge) ainsi que le taux de formation stellaire dans le
disque. Les e´ve`nements de fusion sont identifie´s par les fle`ches. Le mode`le de dissi-
pation d’e´nergie s’appuie sur deux me´canismes : i) l’accre´tion de gaz et ii) l’explo-
sion des e´toiles massives qui injectent tous les deux, par hypothe`se, de l’e´nergie dans
le milieu interstellaire. L’e´volution globale du rapport σV /V montre une progres-
sion constante et stable en dehors de quelques variations brutales. La premie`re de
ces variations est lie´e a` un e´ve`nement de fusion majeure (Sect. 4.4.4) qui de´truit le
disque pre´-existant. Un nouveau disque de gaz se reforme alors via la forte accre´tion
de gaz froid (Hff ' 20M · an−1). Dans ce nouveau disque de gaz (fgaz = 1), de
faible masse et de petite taille, l’accre´tion ge´ne`re initialement une forte turbulence
a` grande e´chelle σV /V ' 0.5, mais celle-ci se dissipe (fdisp ' 0.05) progressive-
ment. Les autres sursauts de dispersion de vitesse sont e´galement associe´s a` des
fusions mais mineures. Dans ces cas la`, le disque n’est pas de´truit. Il subit alors des
phe´nome`nes de compression et de mare´e, effet qui se traduisent par des processus de
flambe´e de formation stellaire (sfr). Les e´toiles massives forme´es lors de ces phases
intenses e´voluent rapidement et terminent leurs vies en supernovae. Ces dernie`res
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Figure 4.15 – Est pre´sente´e ici, par la courbe noire, l’e´volution du rapport σV /V pour un
disque he´berge´ par un halo de masse Mvir ' 5×1011 M a` z = 0. Les fle`ches verticales indiquent
les e´ve`nements de fusion. Sont ajoute´s : le taux d’accre´tion issu de la phase froide (courbe pointille´e
bleue), le taux de condensation de la phase chaude (courbe pointille´e rouge), ainsi que le taux
de formation stellaire dans le disque (courbe pointille´e verte). Les valeurs correspondantes sont
reporte´es sur l’axe des ordonne´es de droite [M · an−1]. En paralle`le, la courbe grise indique la
fraction de gaz dans le disque, la valeur e´tant reporte´e, comme pour le rapport σV /V , sur l’axe
des ordonne´es de gauche. On constate, pour le rapport σV /V , une e´volution continue et stable
parseme´e de modifications violentes. La premie`re, lie´e a` une fusion majeure, s’explique par la
destruction du disque pre´-existant. Un nouveau disque, de petite taille, inte´gralement constitue´
de gaz (fgaz = 1), se forme suite a` la forte accre´tion de gaz froid. La croissance en masse
et taille du disque de gaz s’accompagne d’un retour a` de plus faibles valeurs pour le rapport
σV /V . Plusieurs autres variations sont identifiables. Meˆme si elles sont e´galement lie´es a` des
fusions, ces dernie`res e´tant mineures, le disque est conserve´ (Sect. 4.4.4). Dans ces disques, et en
lien avec les processus de compression du gaz associe´s aux fusions, des e´pisodes de flambe´es de
formation d’e´toiles sont ge´ne´re´s. Les e´toiles les plus massives, forme´es lors de ces e´pisodes finissent
rapidement leur vie en supernovae. Ces dernie`res redistribuent une partie de leur e´nergie cine´tique
dans le milieu interstellaire (Eq. 4.25) faisant ainsi augmenter le rapport σV /V . Ce dernier de´croˆıt
et se stabilise par la suite en raison de la dissipation (fdisp ' 0.05).
re´-injectent une partie de leur e´nergie cine´tique dans le milieu interstellaire. Cela
produit l’augmentation du rapport σV /V . Celui-ci se stabilise ensuite en raison de
la dissipation.
D’un point de vue plus large
La figure 4.16 pre´sente l’e´volution avec le redshift de la distribution du rapport
entre la vitesse moyenne de dispersion et la vitesse de rotation mesure´e au rayon
de demi-masse : σv/V . Les diffe´rente courbes de couleurs mate´rialisent cette dis-
tribution a` diffe´rents redshifts (z ' 6 (rouge) → z = 0 (bleu)). La distribution
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Figure 4.16 – Evolution avec le redshift du
rapport σv/V dans les disque. Le redshift est
mate´rialise´ par le code couleur (z ' 6 (rouge) →
z = 0 (bleu)). On constate une nette e´volution.
Les disque e´voluant a` des redshifts e´leve´e z ' 6
(rouge) pre´sentent un rapport moyen σv/V ' 0.6
indiquant que la dynamique est fortement per-
turbe´e. Une faible fraction de l’e´nergie en pro-
venance de l’accre´tion a pu eˆtre dissipe´e. Pro-
gressivement, une seconde population apparaˆıt,
pre´sentant un rapport moyen σv/V ' 0.1, si-
gnifiant une rotation e´tablie plus stable. Cette
famille de disque est constitue´e des structures
les plus massives ayant pu dissiper l’e´nergie de
l’accre´tion.
rouge correspondant a` la plus jeune des populations, e´voluant a` z ' 6, pre´sente
une valeur moyenne pour le rapport relativement e´le´ve´e : σv/V ' 0.6. On peut en
de´duire que le disque pre´sente une rotation fortement perturbe´e. Les observations
mene´es par Law et al. (2007, 2009) ou encore Fo¨rster Schreiber et al. (2009) tendent
a` monter l’existence, aux alentours de z ' 2 de structures riches en gaz et donc la
dynamique est compatible avec ces rapports σv/V ' 1. Ainsi, meˆme si la vitesse de
rotation circulaire reste plus e´leve´e que celle de dispersion, il n’en reste pas moins
qu’une grande partie de l’e´nergie accumule´e par les processus d’accre´tion n’est pas
encore dissipe´e.
Au fur et a` mesure que le temps passe, il e´merge une seconde population
pre´sentant, elle, un rapport entre ces vitesses caracte´ristiques en moyenne beaucoup
plus faibles : σv/V ' 0.1. Ceci indique que ces disques, majoritairement massifs,
pre´sentent une rotation bien e´tablie et que la vitesse de dispersion reste raisonnable.
Localement, z = 0 la grande majorite´ des disques pre´sente ce type de dynamique,
comme le de´montre la distribution locale (bleue).
Ce mode`le simple de distribution de l’e´nergie cine´tique dans les disques, meˆme
s’il pouvait eˆtre approfondi, de´montre que la dynamique des premiers disques,
forme´s essentiellement dans les petites structures et alimente´s en conse´quence par
une accre´tion tre`s efficace de gaz froid, ne peut eˆtre compatible avec la repre´sentation
d’un disque infiniment fin de gaz. Un mode`le de disque e´pais, pre´sentant un profil
vertical de masse et de vitesse, devra eˆtre de´veloppe´ dans des travaux futurs.
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Controverse
La mode`le pre´sente´ s’appuie sur l’hypothe`se d’un transport au travers et vers
le gaz d’e´nergie issue des processus d’accre´tion. Cette ide´e fait l’objet de certaines
e´tudes concernant, entre autres, son implication sur les me´canismes de formation
stellaire Khochfar & Silk (2009). Re´cemment, certain travaux Hopkins et al. (2013)
tendent a` monter qu’en particulier, l’accre´tion filamentaire, bien que colmate´e et
intense, ne participerait pas a` l’e´volution de la dissipation de vitesse et a` l’e´mergence
d’une turbulence a` grande e´chelle dans les disques. La question se doit i) d’eˆtre pose´e
et ii) d’eˆtre prise en compte dans les mode`les. La mise en œuvre qui en est faite
ici, qui plus est, dans le cadre semi-analytique, ne se veut en aucun cas de´finitive
et doit eˆtre prise comme piste de recherche pour des travaux futurs.
Temps dynamique du disque
Une structure de type disque est donc soumise a` deux dynamiques diffe´rentes,
une rotation dont le profil est dicte´ par le puits de potentiel creuse´ par les distri-
butions de masse du disque, du bulbe (s’il est pre´sent) et du halo de matie`re noire.
En paralle`le, comme nous venons de le voir, le gaz pre´sent dans le disque peut eˆtre
le sie`ge d’une dispersion de vitesse.
Dans ce contexte, le temps caracte´ristique de la dynamique du disque est donne´
par :
tdyn,D = MIN
[
2rD,50σ−1r ; 2piV −1circ,G(r = rD,50)
]
(4.26)
Il correspond donc au temps minimal entre celui de parcours d’une orbite circulaire
dessine´e au rayon de demi-masse r = rD,50 parcourue a` la vitesse caracte´ristique
Vcirc,G et celui de traverse´e radiale ∆r = 2rD,50 du disque a` une vitesse de dispersion
caracte´ristique σr. Cette dernie`re vitesse est alors de´duite de la dispersion vitesse :
σr = σv,D/
√
3 supposant une distribution isotropique.
Ce temps dynamique sera utilise´ par la suite dans l’estimation de taux de for-
mation stellaire.
4.4.3 Instabilite´s dans le disque, formation de clumps
De l’existence de disques instables
Depuis plus d’une dizaine d’anne´es, un certain nombre d’observations (e.g. Co-
wie et al., 1995; van den Bergh, 1996; Elmegreen & Elmegreen, 2005; Genzel et al.,
2008; Bournaud et al., 2008) mais aussi certaines des simulations hydrodynamiques
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montrent l’existence de disque tre`s riche en gaz et pre´sentant de fortes instabilite´s.
Ces disques perturbe´s sont donc sujets a` la fragmentation. Ils forment des grumeaux
de gaz appele´s clumps. Ces derniers interagissent et migrent progressivement, au
travers du disque, vers le centre de la galaxie (Elmegreen, 2009; Dekel et al., 2009b).
Ils se regroupent, fusionnent entre eux et donnent naissance a` une structure ho-
moge`ne, a` la morphologie proche d’un bulbe (Fig. 4.17). La migration de cette
masse instable, au sein de laquelle des e´toiles peuvent tout de meˆme se former,
stabilise progressivement le disque. Ces e´pisodes sont transitoires.
Figure 4.17 – Le processus de migration des clumps de´crit dans une simulation hydrodyna-
mique d’un disque de galaxie a` redshift z ' 1.6. Les deux vignettes repre´sentent le champ de
densite´ a` deux instants successifs (a → b). On constate la formation de sur-densite´s ge´antes,
clamps. Ces derniers interagissent avec le disque qui les abrite et migrent progressivement vers le
centre de la galaxie. On constate alors qu’ils se regroupent au centre pour donner naissance a` une
structure dense a` la morphologie elliptique se rapprochant par sa dynamique a` un bulbe : c’est le
pseudo-bulbe. [Figure extraite de Bournaud et al. (2008)]
Un nouveau mode`le de´die´ aux clumps
Je pre´sente, ici, un mode`le traitant de la formation, de l’e´volution et de la
migration des clumps dans les disques. Le mode`le adapte en partie les re´sultats
de Dekel et al. (2009b) a` l’approche semi-analytique. L’ide´e directrice consiste
a` suivre l’e´volution de la masse instable e´voluant dans un disque et a` la distri-
buer dans un certain nombre de clumps ge´ants. Les proprie´te´s de ces derniers
sont de´duites de la ge´ome´trie et de la dynamique du disque qui les contient. Cette
masse instable, prise en compte par l’interme´diaire des clumps, est progressivement
transfe´re´e vers le centre du disque. La quantite´ de masse transfe´re´e est enregistre´e
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au fil de l’e´volution. Lorsque celle-ci de´passe une valeur critique, de´duite de la masse
caracte´ristique d’un clump a` cette e´poque, on effectue un transfert instantane´ vers
une structure de type bulbe. Cette migration s’apparente, dans sa mise en œuvre,
a` un micro-e´ve`nement de fusion.
Le protocole mis en place pour mode´liser la formation, la migration et le devenir
des clumps dans le disque, s’articulent autour de trois composantes repre´sente´es en
figure 4.18
Figure 4.18 – Sche´ma des diffe´rentes composantes d’un disque, D. Sont e´galement indique´es,
par l’interme´diaire des taux de transfert, les diffe´rentes interactions existants entre ces meˆmes
composantes, et celles lie´es a` son environnement. Le disque D est alimente´ en gaz par les fila-
ments froids (H˙ff ) et par la condensation de la phase chaude (H˙cool). La masse instable de gaz,
responsable des instabilite´s et participant, de fait, a` la formation des clumps est comptabilise´e
dans la composante C. La masse contenue dans cette composante varie du fait de la formation
(C˙in : Eq. 4.36) et de la destruction (C˙out : Eq. 4.37) de ces grumeaux de matie`re. En fonction
des proprie´te´s dynamiques du disque, une partie de la masse de la composante C est transfe´re´e
(C˙′in) de´finitivement vers une seconde composante C
′ mode´lisant ainsi la migration progressive
des clumps vers le centre de la structure. Meˆme s’ils sont en cours de transfert, les clumps sont
conside´re´s comme parti inte´grante du disque, il participe en particulier a` la formation stellaire. Le
transfert de´finitif vers le pseudo-bulbe central (B) s’effectue de`s lors que la masse comptabilise´e
dans la composante C′ exce`de la masse caracte´ristique d’un clump re´fe´rence´ soit a` l’instant de
formation des premiers clumps soit a` celui du dernier transfert.
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Estimation de la masse instable
La premie`re e´tape consiste a` identifier la masse de gaz instable pre´sente dans le
disque. En s’appuyant sur les travaux de (Toomre, 1963, 1964), on conside`re que le
disque devient instable si sa densite´ de surface en gaz devient trop importante, au
regard de sa dynamique quantifie´e au travers de la fre´quence e´pyciclique κ, et de la
vitesse moyenne de dispersion radiale σr. Le crite`re de stabilite´ est alors controˆle´
par la donne´e du parame`tre suivant :
Q = σrκ
piGΣD,g
avec κ = Vcirc,D(r)
r
∣∣∣∣
r=rD,50
et σr = σv,D/
√
3 (4.27)
dit de Toomre faisant intervenir, outre la fre´quence e´picyclique κ mesure´e au rayon
de demi-masse du disque (rD,50) et la vitesse moyenne de dispersion radiale σr,
la densite´ surfacique de gaz moyenne ΣD,g mesure´e dans le disque de gaz. Cette
dernie`re est estime´e comme suit :
Σg,D = 0.9
Mg,D
pir2D,90
(4.28)
ou` rD,90 n’est autre que le rayon enfermant 90% 10 de la masse du disque.
Cet estimateur e´tant de´fini, il ne reste plus qu’a` fixer la re´fe´rence de stabilite´.
Celle-ci, comme couramment utilise´ (Dekel et al., 2009b; Bournaud et al., 2007;
Ceverino et al., 2010, 2012), avoisine l’unite´ et sera donc, par raison de simplicite´,
fixe´e a` Qcrit = 1. Ainsi, tout disque de gaz pre´sentant un crite`re de Toomre infe´rieur
a` ce seuil (Q < Qcrit) sera qualifie´ d’instable.
L’hypothe`se fondatrice du mode`le de formation des clumps s’articule autour de
l’ide´e que l’instabilite´ du disque de gaz est due, et entie`rement due, a` un exce`s de
masse de gaz au regard de la dynamique interne de la structure. C’est cet exce`s de
masse, comptabilise´ dans la composante C, qui sera progressivement transfe´re´ vers
le centre, stabilisant de fait le disque.
A chaque instant, le contenu gazeux du disque Mg,D est subdivise´ artificiel-
lement en deux composantes, une partie de masse Mg,C compose´e de clumps et
re´sume´e par la composante C, une seconde partie de masse Mg,D −Mg,C que l’on
peut qualifier d’homoge`ne.
On estime alors la stabilite´ de la composante homoge`ne du disque a` partir du
parame`tre de Toomre re´duit Q′, ne faisant intervenir dans le calcul de la densite´
10. D’ou le facteur 0.9
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surfacique de gaz que la masse de la composante homoge`ne : Mg,D −Mg,C . Si la
valeur de ce parame`tre re´duit est infe´rieure a` la valeur critique Qcrit alors il est
possible d’identifier la quantite´ de masse exce´dentaire, instable Mg,D,i, et de la
distinguer de la masse ne´cessaire Mg,D,s pour assurer la stabilite´ du disque de gaz.
On re´alise cette se´paration par le jeu de re´-e´criture suivant :
1
Q′
= 0.9G (Mg,D,s +Mg,D,i)
r2D,90σrκ
= 1
Qcrit
+ 0.9G Mg,D,i)
r2D,90σrκ
(4.29)
Le premier terme, 1
Qcrit
construit a` partir de la masse Mg,D,s, constitue la fraction
effectivement stable de la composante homoge`ne. On peut alors extraire de cette
expression la quantite´ de masse exce´dentaire Mg,D,i rendant la structure gazeuse
instable :
Mg,D,i =
r2D,90σrκ
0.9G
(
1
Q′
− 1
Qcrit
)
(4.30)
A partir de cette estimation de la masse instable, on peut de´finir un taux de for-
mation des clumps, base´ sur la dynamique du disque :
C˙in = Mg,D,i
tdyn,D
(4.31)
On conside`re, ici, que la formation des clumps est un processus continu et non
instantane´, s’effectuant sur un temps caracte´ristique proche du temps dynamique
du disque tdyn,D (Eq. 4.26).
Caracte´ristiques moyennes d’un clump
Il reste a` de´finir les caracte´ristiques de masse et de taille des clumps qui e´voluent
au sein du disque. Dans le cas du mode`le pre´sente´ ici, les clumps pouvant se former
seront de masse et de taille identiques, lesquelles seront dicte´es par les proprie´te´s
structurelles non seulement du disque, mais e´galement du bulbe s’il existe, et du
halo de matie`re noire. On se tourne alors vers les travaux de Dekel et al. (2009b)
qui de´finissent le parame`tre cle´ suivant :
δ = MD(< rD,90)
Mh(< rD,90) +MD(< rD,90) +MB(< rD,90)
(4.32)
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rD,90 e´tant le rayon englobant 90% de la masse du disque, δ indique quelle fraction
de la masse totale (disque, bulbe et halo de matie`re noire compris) est effectivement
dans le disque. A partir de ce parame`tre, le rayon caracte´ristique est donne´ par
Dekel et al. (2009b) (Eq. 8)
rC =
pi
6 δrD,90 (4.33)
ou` rD,90 est le rayon englobant 90% de la masse du disque. De fac¸on similaire, la
masse individuelle moyenne est donne´e par Dekel et al. (2009b) (Eq. 9) :
M indC =
pi2
36 δMD (4.34)
La donne´e de la masse totale contenue dans la composante C, adjointe a` cette masse
individuelle, permet de de´nombrer le nombre de clumps e´voluant dans le disque.
Evolution de la composition moyenne
A l’origine, tous les clumps sont constitue´s de gaz. Mais, comme dans toutes les
autres composantes de la galaxie (Disque et Bulbe), le gaz qu’ils contiennent peut
se condenser et former des e´toiles. Comme il sera de´crit prochainement, le taux de
conversion du gaz en e´toiles est une fonction du temps dynamique caracte´ristique
de la composante. Ainsi, dans le cas des clumps, ce temps dynamique est estime´
comme suit :
tC =
√
r3C
GfgM indC
avec fg =
Mg,C
Mg,C +MS,C
(4.35)
ou` fg indique la fraction de gaz contenue en moyenne dans chaque clumps. Pour
estimer cette dernie`re, la masse stellaire forme´e au sein des clumps est comptabi-
lise´e. Suivant la meˆme logique que pre´ce´demment, tous les clumps e´tant conside´re´s
de masse identique, ils abritent la meˆme quantite´ d’e´toiles.
La composition moyenne des clumps e´volue avec le temps. La masse de gaz,
expulse´e par les vents ge´ne´re´s par les supernovae explosant dans le disque, est ainsi
soustraite a` la composante C au prorata de sa masse de gaz Mg,C .
Transfert
On conside`re que le transfert des clumps est, comme l’indiquent les simulations
hydrodynamiques (Fig. 4.17), un processus continu et progressif. Ainsi, la masse de
gaz et d’e´toiles, structure´e sous forme de clumps et repre´sente´e par la composante
C (Fig. 4.18), est transfe´re´e progressivement vers une seconde composante C′ qui
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comptabilise la masse en cours de transfert vers le centre de la galaxie et plus
pre´cise´ment vers un pseudo-bulbe. Le taux de transfert :
C˙′in =
MC −MC′
tmigrC
(4.36)
est construit autour d’un temps de migration tmigrC dont l’expression extraite des
travaux de Dekel et al. (2009b) (Eq. 19)
tmigrC = 2.1
(
Q
δ
)2
tdyn,D
lui meˆme de´pendant du temps dynamique du disque tdyn,D (Eq. 4.26), du parame`tre
de ToomreQ et de la fraction de masse δ (Eq. 4.32). Jusqu’a` pre´sent, la masse de gaz
et d’e´toiles contenue dans la phase C de´die´e aux clumps e´volue avec le disque. Pour
que cette masse soit de´finitivement transfe´re´e et conside´re´e alors comme faisant
partie du bulbe ou du pseudo-bulbe (B) e´voluant au centre de la galaxie, il faut se
donner un seuil de transfert. De`s lors que la masse comptabilise´e dans la composante
C′ de´passe cette limite, la masse est de´finitivement transfe´re´e et n’appartient plus
au disque (Fig. 4.18). Cette masse seuil est e´tablie comme e´tant celle d’un clump
M indC (Eq. 4.34) soit au moment du dernier transfert vers le bulbe soit, si aucun
transfert n’a encore e´te´ re´alise´, au moment de la formation des premiers clumps.
Ainsi, a` chaque transfert le seuil est re´-e´value´. Le clumps transfe´re´ est a` l’origine
ou fait croˆıtre le bulbe e´voluant au centre de la galaxie. Il s’agit d’un e´ve`nement
de micro-fusion, le bulbe grossit sous la condition simple d’une densite´ volumique
moyenne constante. Lors de son transfert, le clumps transporte du gaz et des e´toiles
dans les proportions de celles e´tablies dans la composante C. Nous verrons par la
suite que la masse de gaz contenue dans le clump vagabond alimente, s’il existe, le
tore d’accre´tion du trou noir central.
Dislocation des clumps
La composante C de´die´e aux clumps e´volue donc en e´troite relation avec le
disque. A tout instant, la stabilite´ de ce dernier est teste´e. Lorsque l’ensemble de
la phase dite homoge`ne Mg,D −Mg,C ne pre´sente plus d’instabilite´s (Q′ > Qcrit),
on conside`re que les clumps peuvent se disloquer. Ainsi, on retire progressivement
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de la masse 11 a` la composante C. Le taux de dislocation (Fig. 4.18) donne´ par :
C˙out = MC −M
′
C
tdisC
(4.37)
est de´duit du temps de dislocation tdisC donne´ par Dekel et al. (2009b) (Eq. 14)
tdisrC = 1.4
tdyn,D
Q
lui meˆme relie´, au meˆme titre que le temps de migration, au temps dynamique du
disque tdyn,D (Eq. 4.26) et du parame`tre de Toomre Q. Noter que seule la masse
non encore transfe´re´e MC −M ′C peut eˆtre soumise a` la dislocation.
Emergence de clumps et stabilite´ du disque
La figure 4.19 pre´sente l’e´volution au cours du temps des processus de formation,
de migration et de dislocation de clumps dans un disque.
Le cadran supe´rieur de la figure porte la valeur du parame`tre, dit de Toomre,
permettant de caracte´riser la stabilite´ du disque de gaz. Dans une premie`re pe´riode
de son e´volution, le disque de gaz reste stable Q > Qcrit. En revanche, durant la
pe´riode identifie´e par les deux re´fe´rences verticales noires (z ' 1.5 et z ' 0.25), le
disque de gaz traverse une phase d’instabilite´. Durant cette dernie`re, les processus
de formation, migration et dislocation de clumps se mettent en place. Le cadran
infe´rieur de la figure 4.19 de´taille cette pe´riode particulie`re au travers du suivi, la`
e´galement, du parame`tre de Toomre mais aussi du nombre de clumps (en bleu) et
de la masse caracte´ristique de ces derniers (en vert).
On assiste dans un premier temps, suite a` une fusion mineure, a` la formation
d’un tre`s grand nombres de clumps (N > 30) dont la masse caracte´ristique reste
faible (M indC < 105 M). Puis, au travers de quatre e´ve`nements de fusion suc-
cessifs, se dessinent trois pe´riodes distinctes, aux cours desquelles la composante
mode´lisant les clumps s’articule autour d’un nombre croissant de structures dont la
masse individuelle reste stable. Noter que celle-ci pre´sente des valeurs diffe´rentes,
croissantes, dans les trois pe´riodes successives.
Puis, suite encore une fois a` un e´ve`nement de fusion, on assiste a` un chan-
gement de comportement. ALors que pre´ce´dememnt, plusieurs clumps de masse
caracte´ristiques stables se forment, ici on assite a` la formation d’un clump unique
11. Masse de gaz et masse d’e´toiles sont retire´es simultane´ment dans les proportions qu’elles
prennent au sein de la composante C
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Figure 4.19 – Evolution du crite`re de stabilite´ du disque Q et formation, e´volution et migration
de clumps. Le cadran supe´rieur donne l’e´volution au cours du temps (z = 10 → z = 0) du
parame`tre dit de Toomre, utilise´ pour de´terminer la stabilite´ d’un disque de gaz. Dans la premie`re
partie de son e´volution, le parame`tre pre´sente des valeurs supe´rieures a` Qcrit = 1, signe de la
stabilite´ du disque. En revanche dans la pe´riode comprise entre les redshifts z ' 1.5 et z ' 0.25,
mate´rialise´e par les deux lignes verticales noires, le disque traverse une pe´riode d’instablite´ durant
laquelle un certain nombre de clumps seront forme´s. Le cadran infe´rieur de´taille cette pe´riode.
L’e´volution du parame`tre de Toomre (courbe grise) y est repris. Sur la figure sont ajoute´s le nombre
de clumps (en bleu) et leurs masses caracte´ristiques (en vert). Suite a` deux fusions successives
(majeure + mineure) la stabilite´ du disque est fortement compromise, le parame`tre de Toomre
atteint rapidement la valeur critique Qcrit = 1. A cet instant, un tre`s grand nombre de clumps
(N > 30) de faible masse (M indC < 10
5 M) se forme. Il s’ensuit une se´rie de fusions durant
lesquelles (par construction, voir Sect. 4.4.4) les clumps peuvent eˆtre de´truits puis reforme´s.
Entre ces e´ve`nements, le nombre de clumps augmente progressivement. En revanche, la masse
caracte´ristique reste stable. Cette dernie`re se stabilise a` des valeurs de plus en plus e´leve´es au
cours des trois pe´riodes inter-fusion successives. Les clumps finissent par atteindre une masse
caracte´ristique : M indC ' 106 M. Noter les phases de migration de clumps vers le pseudo-bulge,
identifiables entre z = 1.25 et z ' 1, par une diminution temporaire du nombre de clumps dans
le disque. On assiste ensuite a` un changement de comportement. Alors que pre´ce´demment, la
composante des clumps s’articulait autour de la formation progressive de plusieurs clumps de
masse caracte´ristique stable, dans cette seconde partie de l’e´volution, la dynamique du disque
produit l’apparition d’un seul clump mais dont la masse croˆıt progressivement. Cet unique clump
se reforme a` la suite de chaque fusion. La fin de la pe´riode instable du disque z > 0.5 est marque´e
par la dislocation progressive de ce clump unique.
dont la masse croˆıt progressivement. La phase d’instabilite´ du disque de gaz se
termine par la mise en place d’un processus de dislocation de ce clumps unique qui
disparaˆıt alors progressivement.
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4.4.4 Les fusions entre galaxies
Les sections pre´ce´dentes traitent de l’e´volution dite se´culaire d’une galaxie,
l’influence de l’accre´tion continue sur la taille caracte´ristique du disque ou en-
core le transfert de masse vers le centre. Tous ces processus ne s’appliquent qu’au
sein meˆme d’une galaxie sans tenir compte (accre´tion mise a` part) de l’environne-
ment a` plus large e´chelle. Mais, comme il a e´te´ aborde´ pre´ce´demment, le sce´nario
hie´rarchique des galaxies implique l’existence de phe´nome`nes de fusion entre ga-
laxies. Ces dernie`res constituent meˆme les e´ve`nements les plus violents dans leurs
processus de croissance.
Comme il est pre´sente´ au de´but de ce chapitre, les e´ve`nements de fusion sont
conside´re´s comme se de´roulant instantane´ment au milieu d’un pas de temps princi-
pal (Sect. 4.1.2 Fig. 4.2). Ces fusions influencent la structuration et la dynamique
des galaxies. Les paragraphes suivant sont de´die´s a` la description des effets de ces
e´ve`nements de fusion sur la structuration et la composition de la galaxies re´sultante
de la fusion.
L’influence du rapport de masse
La collision de deux structures galactiques, e´voluant l’une et l’autre au centre
de deux halos de matie`re noire, peut, selon son importance, le´ge`rement ou totale-
ment redistribuer la masse. Dans les cas dits mineurs ou` l’une des deux galaxies
est beaucoup moins massive que sa consœur, la morphologie n’est en ge´ne´ral pas
fortement modifie´e. En revanche, dans les cas les plus violents, ou` les deux galaxies
de masses proches, se pre´sentent avec des sens de rotation inverse´s (prograde et
re´trograde) la redistribution des orbites du gaz et des e´toiles donne naissance a` une
galaxie de morphologie elliptique caracte´rise´e par une grande dispersion de vitesse.
On distingue alors ces deux cas principaux de fusions majeure et mineure par le
rapport de masse ηm des proge´niteurs :
ηm =
MIN(MH1,50 ; MH2,50)
MAX(MH1,50 ; MH1,50)
(4.38)
ou` MHi,50 comptabilise la masse de la galaxie i (disque, et bulbe s’il existe) et du
halo de matie`re noire englobe´e dans le rayon de demi-masse de la galaxie (rG,50).
A partir de ce parame`tre, on qualifie de fusion majeure un e´ve`nement pour lequel
ηm > 1/3, signifiant que la masse de la plus petite des deux galaxies fusionnant
repre´sente plus du tiers de la masse de la seconde, plus massive.
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Le devenir des composantes de la galaxie
Le devenir des diffe´rentes composantes, structurant les deux protagonistes de
la fusion de´pend inte´gralement du rapport des masses. Pour les e´ve`nements de
fusion mineure, ηm < 1/3, on conside`re que la morphologie n’est pas remise en
cause. Ainsi, les composantes de gaz et d’e´toiles des deux disques sont simplement
somme´es. La taille caracte´ristique du disque re´manent est de`s lors fixe´e a` la va-
leur maximale entre les deux protagonistes, conside´rant alors que le plus petit des
deux est absorbe´ par l’autre, plus grand. Concernant la composante mode´lisant
l’e´mergence et l’e´volution de clumps, on conside`re que, si la fusion mineure fait
intervenir deux disques, la dynamique n’est pas compatible avec le maintien des
clumps. Ces derniers sont donc de´truits, ils pourront se reformer ensuite (Fig. 4.19).
En revanche, lors d’un fusion mineure faisant intervenir qu’un seul disque (elliptique
+ disque), la composante clumps du disque est conserve´e.
Si les deux galaxies pre´sentent un bulbe, le protocole est identique, la taille
caracte´ristique du bulbe re´manent est fixe´e a` la valeur maximale des deux bulbes
proge´niteurs.
Dans les cas de fusion majeure, la morphologie est totalement remise en cause.
La galaxie re´manente arbore alors une structure elliptique, les disques des deux
proge´niteurs sont alors de´truits. La structure re´sultant de la fusion est caracte´rise´e
par le rayon rB,50 englogant 50% de sa masse et e´tablie, sous re´serve de conservation
de la masse et de validite´ du the´ore`me du Viriel, comme suit (Hatton et al., 2003) :
rB,50 =
(MH1,50 +MH1,50)
M2H1,50
rG,1
+
M2H1,50
rG,2
− 2.5MH1,50MH1,50(rG,1+rG,2)
(4.39)
ou`, comme pre´ce´demment, MHi,50 comptabilise la masse de la galaxie i (disque, et
bulbe si il existe) et du halo de matie`re noire englobe´e dans le rayon de demi-masse
de la galaxie (rG,50)
Le devenir des composantes du halo, Hcold, Hhot
Meˆme si les conse´quences d’une fusion sont plus aise´ment mesurables sur la
galaxie re´sultante (flambe´e de formation stellaire, morphologie), les environnements
directs, structure filamentaire et atmosphe`re chaude, sont e´galement touche´s. On
rappelle que dans le cadre du mode`le standard mis en place ici, la fraction de masse
contenue dans la phase chaude, de´pendante de l’e´poque z et de la masse du halo
est e´tablie suivant les travaux de Lu et al. (2011) et de´finie par l’Eq. 4.4. Afin de
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respecter au mieux cette fraction de masse, le contenu des deux phases (chaude et
froide) est redistribue´ instantane´ment lors d’un e´ve`nement de fusion et ce, au profit
exclusif de la phase chaude, associe´e a` la structure re´sultante. Ainsi, en fonction de
l’e´poque et de la masse du halo de matie`re noire, la composante froide repre´sentant
la phase filamentaire forme´e aux alentours de la galaxie, ne doit pas contenir une
masse de gaz supe´rieure a` :
MMAXcold = (1− fLush )(Mcold +Mhot)
Dans les cas ou` Mcold > MMAXcold l’exce`s de gaz froid δMreheat = MMAXcold −Mcold est
transfe´re´ a` la phase chaude, la tempe´rature moyenne de cette dernie`re n’e´tant pas
modifie´e, on conside`re qu’il s’agit, la`, d’un processus de dislocation de la structure
filamentaire engendre´e par la fusion.
Concernant les phases chaudes Hhot de´veloppe´es en e´quilibre dans les puits de
potentiel de chacun des halos proge´niteurs de la fusion, les contenus sont somme´s.
La tempe´rature moyenne de la nouvelle atmosphe`re chaude est alors calcule´e a`
partir de l’e´nergie thermique des deux phases chaudes initiales :
Etherm,i =
3
2kBT i
Mhot,i
µmp
auxquelles s’ajoute l’e´nergie gravitationnelle de l’interaction entre les deux at-
mosphe`res :
Eint =
GMhot,1Mhot,2
rhot,1 + rhot,2
ou` rhot,i correspond au rayon de demi-masse de l’atmosphe`re chaude lie´e au halo i.
Ces deux termes conduisent alors, sous l’hypothe`se d’un retour rapide a` l’e´quilibre
thermique, a` une tempe´rature moyenne :
T = 2µmp(Etherm,1 + Etherm,2 + Eint)3kB(Mhot,1 +Mhot,2)
Formation d’un trou noir au centre de la galaxie
Lors des e´ve`nements de fusion, on conside`re que l’e´nergie mise en jeu est com-
patible avec la formation d’un trou noir au centre de la structure. En effet, il est
aujourd’hui de´montre´ que la majorite´ des galaxies massives abritent en leur centre
un trou noir super-massif. Meˆme si le me´canisme de sa formation n’est pas encore
e´tabli, l’impact de ces objets sur les processus d’e´volution des galaxies est important
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et ne doit pas eˆtre ne´glige´.
Dans le mode`le que je pre´sente ici, je fais donc l’hypothe`se d’une formation de
ces trous noirs super-massifs a` l’occasion, et a` l’occasion seulement, des e´ve`nements
de fusion. La re`gle d’e´mergence est simple, si la galaxie re´sultant de la fusion abrite
un bulbe dont la masse totale de´passe la masse seuil MB,• = 103M•,min, alors un
trou noir de masse M•,min = 103 M est forme´. La masse de ce dernier est alors
directement issue du bulbe B par conversion d’une masse d’e´toiles δMS,B et de gaz
δMg,B dans les proportions respectives de chacun des deux constituants.
En paralle`le de la formation du trou noir, un tore d’accre´tion T , re´servoir de
masse pour la futur croissance du trou noir (Sect. 4.4.5, Eq. 4.46), est forme´. Celui-
ci est constitue´ uniquement du gaz pre´sent dans le bulbe, et ce, a` hauteur maximum
de δMT = [10−3 : 10−4]Mg,B, Mg,B, e´tant la masse totale de gaz pre´sent dans le
bulbe re´sultant de la fusion.
Fonction temporelle d’amplification
Les processus de fusion, au dela` de redessiner la morphologie des galaxies et
de redistribuer leur masse au travers des diffe´rentes composantes, sont aussi de
puissants cataliseurs pour diffe´rents me´canismes agissant au cœur des galaxies. En
premier lieu, l’activite´ de formation stellaire, qui par la formation de bras de mare´e
mais e´galement par la mise en place de phe´nome`ne de compressions du gaz, voit
son intensite´ augmenter.
En paralle`le, on peut e´galement penser a` l’activite´ d’accre´tion sur le trou noir
central, qui, par les meˆmes effets de compression et de concentration du gaz, peut
eˆtre fortement augmente´e et aboutir a` l’e´mergence d’un trou noir bien plus actif
qu’il ne l’e´tait auparavant.
Ainsi, pour prendre en compte ces effets d’amplification post-fusion dans cha-
cune des composante distinctes d’une galaxie, je propose l’application d’une fonc-
tion d’amplification :
fBoost(∆tf ) = MAX
[
1; 102ηmηgazexp
(
−∆tf
τm
)]
(4.40)
faisant intervenir :
– le rapport de masse des proge´niteurs, ηm : Eq. 4.38,
204
4.4. Formation et e´volution d’une galaxie
– La fraction de gaz de la composante conside´re´e :
ηgaz =
Mg
Mg +MS
– un temps caracte´ristique de dure´e de fusion : τm ' 2× 105 ans,
– et enfin ∆tf le temps e´coule´ depuis le dernier e´ve`nement de fusion.
Cette fonction d’amplification est borne´e en valeur basse a` 1 pour ne pas
re´duire artificiellement l’efficacite´ du phe´nome`ne auquel elle sera adjointe. Cela
serait contraire a` son principe d’application qui s’appuie lui-meˆme sur un ensemble
d’hypothe`ses simples : i) plus la fusion fait intervenir des proge´niteurs de masse
proche ηm ' 1 et ii) plus la fraction de gaz est e´leve´e ηgas ' 1, plus en conse´quence,
les processus de formation stellaire, dans la composante conside´re´e, seront amplifie´s.
De plus iii) on opte ici pour une de´croissance exponentielle de l’amplification au
fur et a` mesure que le temps s’e´coule a` la suite du processus de fusion. Cette
de´croissance s’effectue avec un temps caracte´ristique identique pour tous les cas
d’interactions : τm ' 2× 105 ans proches des temps caracte´ristiques observe´s dans
les simulations hydrodynamiques. Enfin, le facteur 102 est issu d’un e´talonnage ef-
fectue´ sur les distributions du taux spe´cifique de formation stellaire SFR/M∗ (voir
chapitre 6).
4.4.5 Bulbes et galaxies elliptiques
Formation et composition
Comme il est pre´sente´ pre´ce´demment, il n’existe que deux voies pour la forma-
tion d’un bulbe au centre d’une galaxie. Soit il s’agit d’un pseudo-bulbe issu de la
migration de clumps en provenance du disque, soit il est le re´sultat d’une fusion
majeure entre deux galaxies de masses proches.
Une hypothe`se forte re´git donc l’e´volution des bulbes, ils ne peuvent croˆıtre que
par ces deux me´canismes, aucune accre´tion de gaz en provenance du halo ne peut
intervenir. En effet, on conside`re que tout nouveau processus d’accre´tion, meˆme
suite a` une fusion majeure, donne naissance a` un nouveau disque.
Tout bulbe forme´ par l’un ou l’autre de ces me´canisme contient donc du gaz
et des e´toiles. Le gaz, selon la dynamique du disque, peut former de nouvelles
ge´ne´rations d’e´toiles. Comme au sein du disque, les plus massives d’entre elles
e´voluent rapidement et explosent en supernovae. L’injection brutale d’e´nergie cine´tique
dans le milieu interstellaire est a` l’origine d’un vent qui draine le gaz hors de la
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Figure 4.20 – Sche´ma des diffe´rentes composantes d’une structure de type bulbe, B. Aucune
accre´tion exte´rieure n’est permise pour ce type de structure. La croissance en masse d’un bulbe ne
peut alors se faire que par i) la migration de clumps en provenance du disque et ii) les e´ve`nements
de fusion. Lors de ces derniers, les bulbes dont la masse de´passe un certain seuil voient l’e´mergence
d’un trou noir super-massif. Celui-ci e´volue ( ˙AGN in) alors en relation directe avec un tore de
gaz T , alimente´ lors des fusions par une fraction du gaz pre´sent dans le bulbe et par le gaz des
clumps. Ce trou noir peut pre´senter des phases actives (AGN ) durant lesquelles il e´met un flux
lumineux et participe a` la production d’un vent ˙AGN out de gaz pouvant s’e´chapper de la galaxie.
composante. (Gwind,sn,B).
Profil de masse
Les caracte´ristiques ge´ome´triques et dynamiques des bulbes et des pseudo-
bulbes, forme´s par accre´tion de clumps, sont de´crites suivant le mode`le d’Hernquist
(1990). La distribution en masse est suppose´e a` ge´ome´trie sphe´rique. Son profil ra-
dial de masse est le suivant :
MB(r) = MB
r2
(r + rB)2
(4.41)
Il fait intervenir la masse totale du bulbe MB ainsi qu’un rayon caracte´ristique, rB,
lui-meˆme relie´ au rayon de demi-masse par la relation :
rB =
rB,50
1 +
√
2
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Courbe de rotation
L’expression du profil de vitesse, appele´ aussi courbe de rotation, est e´galement
extraite des travaux d’Hernquist (1990) (Eq. 15) :
V 2circ,B(r) =
GMBr
(rB + r)2
(4.42)
Cette expression comple`te donc de´finitivement la de´finition du profil de rotation
d’une galaxie donne´e pre´ce´demment (Eq. 4.23).
Vitesse d’e´chappement
Comme pour toutes les autres structures composant une galaxie, on peut attri-
buer une vitesse de libe´ration ou d’e´chappement. La` encore, l’expression est issue
des travaux d’Hernquist (1990) (Eq. 16) :
V 2esc,B(r) =
2GMB
(rB + r)
(4.43)
Temps caracte´ristique et vitesse de dispersion
Meˆme si la distribution et la quantite´ moindre de gaz dans les bulbes re-
streignent le taux de formation stellaire, certaines de ces structures peuvent former
des e´toiles. Comme il sera pre´sente´ par la suite, le taux de formation stellaire est
une fonction du temps dynamique de la structure concerne´e. Dans le cas du bulbe,
comme pour le disque, le temps dynamique est fixe´ a`
tdyn,B =
2rB,50
σv,B
(4.44)
soit le temps de traverse´e, a` la vitesse de dispersion radiale caracte´ristique σv,B,
du rayon de demi-masse rB,50 a` son oppose´. La vitesse de dispersion radiale est
donne´e par Hernquist (1990) (Eq. 10) et calcule´e au rayon de demi-masse.
Impact et e´volution du trou noir central
Les plus massifs des bulbes abritent, a` la suite d’une fusion, la formation et
l’e´volution d’un trou noir super-massif. La formation de ce trou noir modifie la
distribution en masse du bulbe. Si celle de la masse de gaz et d’e´toiles est toujours
de´crite par un profil d’Hernquist (1990), lors de la formation du trou noir, une
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fraction des masses d’e´toiles et de gaz est convertie instantane´ment afin de former
le trou noir. La masse de ce dernier est alors conside´re´e comme ponctuelle et place´e
au centre exact du bulbe. Ainsi, pour tout rayon r, la nouvelle distribution de la
masse dans le bulbe est donne´e par :
MB,•(r) = MB
r2
(r + rB)2
+M• (4.45)
ou` MB est la masse totale de gaz et d’e´toiles contenue dans le bulbe et M• la masse
du trou noir forme´.
Le trou noir, une fois forme´, e´volue et croˆıt en masse, via un processus d’accre´tion
en provenance d’un tore de gaz (T ) forme´ en paralle`le (Fig. 4.20). Le tore est ali-
mente´ par i) le gaz des clumps issu du disque, ii) une fraction du gaz contenue dans
le bulbe et transfe´re´e vers le tore lors des fusions.
Le taux d’accre´tion sur le trou noir central, donne´ par :
˙AGN acc = MIN
(
MAX
(
M˙T , M˙Bondi
)
, M˙Edd
)
(4.46)
s’articule autour du transfert de la masse contenue dans le tore de gaz (T ) s’effec-
tuant au taux :
M˙T =
MT
2tdyn,B
× fBoost(∆tf )
construit lui-meˆme autour de la masse MT du tore et du temps dynamique du bulbe
tdyn,B (Eq. 4.44). Le taux d’accre´tion est module´ par la fonction d’amplification
fBoost(∆tf ) (Eq. 4.40) qui de´pend du temps e´coule´ ∆tf depuis le dernier e´ve`nement
de fusion.
Le taux d’accre´tion vers le trou noir ( ˙AGN acc) est borne´ par deux valeurs :
– le taux d’accre´tion dit de Bondi (1952), renseignant sur le taux d’accre´tion
standard :
M˙Bondi =
3piGµmp
4
kbTAGN
Λ(TAGN , Z)
M•
alimentant un trou noir de masse M• entoure´ d’un gaz de metallicite´ Z a` une
tempe´rature TAGN , que l’on fixe a` 106 K. Concernant la me´tallicite´ Z du gaz
contenu dans le tore (T ), elle est conside´re´e comme e´gale a` celle du milieu
interstellaire du bulbe.
– La limite supe´rieure est donne´e par la luminosite´ d’Eddington, de laquelle on
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de´duit le taux d’accre´tion suivant :
M˙Edd ∝ 4piGmp
σT c
M•
relie´ a` la masse du trou noir M• via la constante de gravitation universelle G,
la masse du protonmp et la section efficace de diffusion Thomson des e´lectrons
σT . Le coefficient exact de proportionnalite´, de´pendant de la redistribution
de l’e´nergie produite par l’accre´tion, sera pre´cise´ dans la dernie`re section (4.5)
de ce chapitre, de´die´e aux processus de re´tro-action, dont l’e´volution du trou
noir fait partie.
4.4.6 La formation stellaire
Quantifier la transformation du gaz en e´toiles
L’un des me´canismes principaux, au sein d’une galaxie, consiste en la conversion
du gaz en e´toiles. Il fait intervenir des conditions physiques extreˆmes de densite´,
de tempe´rature et ne peut, en aucun cas, eˆtre traite´ de manie`re explicite, que se
soit dans les mode`les semi-analytiques ou les simulations hydrodynamiques.
Comme il est d’usage dans ces cas-la`, la prise en compte de ce processus est
place´e sous le couvert d’une relation moyenne. Dans ce cas pre´cis, cette relation
moyenne a` e´te´, et est toujours, au centre de nombreuses e´tudes. Les premie`res,
et suˆrement les plus ce´le`bres, sont celles de Schmidt (1959) et Kennicutt (1989).
L’e´tude de Schmidt (1959) propose une relation sous forme d’une loi de puissance,
reliant le taux de formation stellaire a` la densite´ du gaz : R = aρng . Elle fait
apparaˆıtre deux parame`tres, une normalisation a et un exposant de pente n. Durant
une vingtaine d’anne´es, cette relation fut explore´e et teste´e a` de nombreuses reprises
faisant varier significativement la valeur de l’exposant 1 < n < 4 (e.g. Madore
et al., 1974; Berkhuijsen, 1977; Freedman, 1984). Cette variation dans la valeur
de l’exposant n laissait supposer a` certains qu’il n’existait pas de relation effective
entre la densite´ de gaz et le taux de formation stellaire.
La loi de Kennicutt
Prenant en compte le fait que les observables traitant de la quantite´ de gaz
et du taux de formation stellaire (luminosite´) sont en re´alite´ des projections 2D,
les travaux de Kennicutt (1989) s’appliquent a` traduire une relation entre densite´
surfacique de gaz Σg et densite´ surfacique du taux de formation stellaire ΣSFR.
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Figure 4.21 – Relation de Schimdt-Kennicutt
extraite des travaux de Kennicutt (1998b). Les
diffe´rents points correspondent a` diffe´rentes me-
sures effectue´es sur un e´chantillon de galaxies for-
mant des e´toiles. Les cercles et carre´s pleins in-
diquent respectivement une galaxie a` disque et
une galaxie a` flambe´e de formation stellaire. Les
symboles vides marquent une mesure effectue´e
au centre des galaxies a` disque. Le meilleur ajus-
tement donne´ en Eq. 4.47 traduit une relation
fonctionnelle, sur plus de trois ordres de gran-
deur, en densite´ surfacique de gaz.
Apre`s une e´tude approfondie des diffe´rents traceurs pour le gaz, CO, Hα, H2
(Kennicutt, 1989), la ce´le`bre relation :
ΣSFR = (2.5± 0.7)× 10−4
(
Σg
M · pc2
)1.4±0.15
[M · an−1 · kpc2] (4.47)
n’est toujours pas mise en de´faut aujourd’hui, meˆme a` grands de´calages spectraux
(Bouche´ et al., 2007).
Mise en forme dans un mode`le semi-analytique
Meˆme si cette relation empirique base´e sur l’observation pouvait eˆtre utilise´e
comme telle dans un mode`le semi-analytique, on lui pre´fe`re une formulation diffe´rente :
S˙new(∆tf ) = ε?
Mg
tdyn
× fBoost(∆tf ) (4.48)
Le taux de formation stellaire S˙new est relie´ a` la masse de gaz Mg et au temps
dynamique (Eqs. 4.26, 4.44 et 4.35 ) de la composante concerne´e (disque D, bulbe B
et/ou clumps C). Le parame`tre ε? = 0.02 est fixe´, pour l’ensemble des composantes,
par e´talonnage (Kennicutt, 1998b; Guiderdoni et al., 1998; Hatton et al., 2003), afin
de retrouver la loi initiale (meˆme pente et meˆme amplitude).
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Afin de prendre en compte les phe´nome`nes de flambe´es de formation stellaire
lors des fusions de galaxie, le taux de formation est module´ par la fonction d’am-
plification fBoost(∆tf ) (Eq. 4.40) qui de´pend du temps e´coule´ ∆tf depuis le dernier
e´ve`nement de fusion.
Evolution stellaire, enrichissement en me´taux
Les e´toiles d’une composante sont forme´es a` partir de son gaz. Elles e´voluent
progressivement, enrichissant le milieu interstellaire en me´taux au travers de vents
continus qu’elles produisent mais aussi, pour les plus massives d’entre elles, lors de
leur fin de vie explosive.
Afin de prendre en compte ce couplage entre le milieu interstellaire d’une com-
posante et les populations stellaires qu’il abrite, il est ne´cessaire de faire appel,
au sein d’une meˆme proce´dure a` deux mode´lisations : i) celle de la nucle´osynte`se
stellaire qui renseigne sur le taux de formation des me´taux dans une population
d’e´toiles de masse m, de dure´e de vie tm et de me´tallicite´ Zm, ii) et celle de la
production des vents stellaires qui vont enrichir le milieu en me´taux et ainsi jouer
sur sa composition. Les deux mode`les utilise´s sont identiques a` ceux propose´s dans
une version pre´ce´dente du mode`le (Hatton et al., 2003), base´s eux-meˆmes sur les
travaux de Devriendt et al. (1999). On en reprend ici les ide´es principales.
Pour une population stellaire de masse m0, forme´e a` l’instant t0, la masse δm
de mate´riel re´-injecte´ dans le milieu interstellaire, entre deux instants t1 et t2, est
donne´e par :
δm =
∫ m(t2)
m(t1)
[m− w(m)]φ(m)dm
ou` intervient :
– m(t), la masse d’une e´toile de dure´e de vie t,
– w(m), la masse du re´sidu stellaire, m − w(m) est alors la masse de gaz re´-
injecte´e dans le milieu,
– φ(m) qui renseigne sur la fonction de masse initiale
Une fois cette expression donne´e, il est possible d’en de´duire la masse δMS expulse´e
a` un instant t par l’ensemble des populations stellaires forme´es suivant une histoire
donne´e :
δMS =
∫ +∞
m(t)
S˙new(t− tm) [m− w(m)]φ(m)dm
Cette relation fait intervenir le taux de formation stellaire S˙new(τ) a` l’instant τ ,
ce dernier e´tant l’intervalle entre l’instant conside´re´ t et la dure´e de vie tm d’une
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e´toile de masse m.
L’expression pre´ce´dente relate de la re´-injection totale de gaz dans le milieu in-
terstellaire de la composante. Pour comple´ter celle-ci, il faut inte´grer la production
de me´taux. Pour ce faire, la de´finition pre´ce´dente est modifie´e comme suit :
δMS,Z =
∫ +∞
m(t)
S˙new(t− tm)
(m− w(m))Zgaz(t− tm)︸ ︷︷ ︸
re´-injection
+mYZ(m)︸ ︷︷ ︸
production
φ(m)dm
Le premier terme, dit de re´-injection, traduit le retour des me´taux pre´sents a` la
formation de l’e´toiles. Il est de´duit de la me´tallicite´ du gaz a` l’instant de formation
(t−tm). Le second terme, dit de production, refle`te la quantite´ de me´taux produite
par la nucle´osynthe`se stellaire. Il s’articule autour du yield 12 d’une e´toile de masse
m et de me´tallicite´ originelle Z.
Les grandeurs tm, w(m) et YZ(m) sont issues des travaux de Devriendt et al.
(1999) et sont calcule´es pour cinq me´tallicite´s diffe´rentes (Z = 0.001, 0.004, 0.008,
0.02 et enfin 0.04). Pour chacune d’entre elles, l’e´volution d’une population stellaire,
c’est a dire le taux d’e´jection du gaz re´-injecte´ dans le milieu interstellaire (prenant
en compte la production des me´taux au travers du yield), est donne´ pour des aˆges
diffe´rents, espace´s initialement de 106 ans durant les dix premiers millions d’anne´es,
puis espace´s de 107 ans jusqu’a` cent millions d’anne´es et enfin, espace´s de 108 ans
jusqu’a` vingt milliards d’anne´es.
L’utilisation de ces tables d’e´volution stellaire permet de connaˆıtre, a` tout ins-
tant, le taux de re´-injection de gaz S˙rj 13 en direction du milieu interstellaire d’une
composante donne´e (le disque D ou le bulbe B). Nous reviendrons sur l’utilisation
pre´cise de ces tables, traitant de l’e´volution des populations stellaires, dans le cha-
pitre suivant, de´die´ aux me´thodes algorithmiques mises en place pour l’e´volution
des diffe´rentes composantes.
Une population stellaire donne´e S e´volue donc au rythme de la formation stel-
laire S˙new et du taux de re´-injection vers le milieu interstellaire S˙rj . Ceci peut eˆtre
re´sume´ par l’e´quation diffe´rentielle suivante :
S : dMS
dt
= S˙ = S˙new − S˙rj (4.49)
et le sche´ma de la figure 4.22
12. Terme anglais pouvant eˆtre traduit par rendement ou production.
13. On utilise ici l’indice rj pour re´-injection.
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Figure 4.22 – Sche´ma des e´changes existants
entre une population stellaire S et le gaz du mi-
lieu interstellaire g. Les e´toiles sont forme´es a`
partir du gaz a` un taux S˙new. Les e´toiles consti-
tuant la population re´-injectent alors progressi-
vement du gaz enrichi en me´taux a` un rythme
S˙rj .
4.4.7 Bilan des e´changes
Avant d’aborder dans la dernie`re section de ce chapitre le roˆle essentiel des
phe´nome`nes de re´tro-action de´coulant des vents issus de la galaxie, il est important
de faire le bilan des e´changes qui s’ope`rent, au sein et au travers des composantes
principales d’une galaxie, le disque D et le bulbe B.
Pour le disque
Le disque est au centre de la mode´lisation. Il porte seul, suivant les hypothe`ses
impose´es ici, les processus d’accre´tion en provenance de son environnement proche
(H˙ff et H˙cool). Des populations stellaires se forment (S˙new,D) et e´voluent au cœur
de ce disque. Elles re´-injectent du gaz enrichi en me´taux (S˙rj,D), dans le milieu
interstellaire du disque. Les plus massives d’entre elles explosent rapidement en
supernovae. Injectant alors une grande quantite´ d’e´nergie cine´tique dans le gaz,
elles sont a` l’origine d’un vent qui peut entraˆıner hors du disque une fraction de
son gaz (G˙wind,sn,D). L’ instabilite´ de la composante gazeuse du disque peut eˆtre a`
l’origine de la formation, de la migration et de la dislocation de grumeaux de gaz,
appele´s clumps et mode´lise´s par une composante particulie`re : C.
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L’ensemble des e´changes peut eˆtre re´sume´ dans le syste`me d’e´quations suivant :
D :

dMg,D
dt
= M˙g,D = +H˙ff + H˙cool + S˙rj,D
−S˙new,D − G˙wind,sn,D −
[
Mg,C′
]
MC′>M
ind
C
dMS,D
dt
= M˙S,D = +S˙new,D
−S˙rj,D −
[
MS,C′
]
MC′>M
ind
C
(4.50)
Ils sont de plus sche´matise´s en figure 4.18.
Pour le bulbe
Contrairement au disque, le bulbe d’une galaxie ne peut pas eˆtre alimente´ par
les processus d’accre´tion exte´rieurs a` la galaxie (H˙ff et H˙sh). En revanche, sa
masse peut augmenter lors de la re´ception, en provenance du disque, de clumps. Le
gaz qu’il contient peut produire des e´toiles (S˙new,D) qui evoluent alors en son sein
(S˙rj,B). Les plus massives explosent. L’injection d’e´nergie cine´tique produit alors
un vent (G˙wind,sn,B) qui entraˆıne une fraction du gaz hors de la galaxie. Certains
bulbes, suffisamment massifs, peuvent abriter la formation et l’e´volution d’un trou
noir. Ce dernier croˆıt en masse via l’accre´tion issue d’un tore de gaz (T : Fig.
4.20), forme´ et alimente´ par les clumps et les fusions. L’accre´tion du gaz ge´ne`re
une tre`s grande quantite´ d’e´nergie, qui est redistribue´e en luminosite´ et en e´nergie
cine´tique. En particulier, cette dernie`re est redistribue´e dans le de´veloppement d’un
jet, s’initiant aux deux poˆles de la re´gion abritant le trou noir et se propageant a` une
tre`s grande distance, dans la direction normale a` la galaxie. Ce jet peut entraˆıner
hors de la galaxie du gaz contenu dans le bulbe (G˙wind,AGN ).
Tous ces e´changes peuvent eˆtre re´sume´s dans le syste`me d’e´quations suivants :
B :

dMg,B
dt
= M˙g,B =
[
Mg,C′
]
MC′>M
ind
C
+ S˙rj,B
−S˙new,D − G˙wind,sn,B − G˙wind,AGN
dMS,B
dt
= M˙S,B =
[
MS,C′
]
MC′>M
ind
C
+ S˙new,B
−S˙rj,B
(4.51)
Ils sont e´galement sche´matise´s en figure 4.20.
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4.5 Les processus de re´troaction
Comme il est aborde´ dans les sections pre´ce´dentes, la galaxie forme´e au centre
du halo de matie`re noire, est le sie`ge de la production d’un vent de gaz chaud
qui participe a` l’alimentation de la phase chaude. De par son enrichissement en
me´taux, le gaz composant ces vents modifie la composition de l’atmosphe`re chaude
et ainsi l’efficacite´ du processus de condensation (Eq. 4.9). Il s’agit donc bien d’un
me´canisme de re´tro-action.
4.5.1 Origines des e´jecta
Les e´jecta constituant ces vents sont issus de deux processus distincts, l’explo-
sion des supernovae et l’activite´, si elle existe, du trou noir e´voluant au centre de
la galaxie. Bien que diffe´rents dans leurs origines, l’origine du flux de gaz est a` re-
chercher, dans les deux cas, dans l’injection rapide d’une grande quantite´ d’e´nergie
cine´tique dans le milieu interstellaire.
L’explosion des supernovae
Le premier des deux me´canismes s’appuie donc sur l’explosion des e´toiles mas-
sives. Evoluant rapidement, elles redistribuent en fin de vie une e´nergie conse´quente
Esn ' 1044 Joules dans le milieu interstellaire. Cette e´nergie se distribue sous forme
lumineuse, thermique et cine´tique. C’est cette injection d’e´nergie cine´tique qui va
permettre d’entraˆıner une fraction du gaz hors de la galaxie.
L’action du trou noir central
Le second me´canisme responsable de la formation du flux de gaz sortant de la
galaxie est a` rechercher dans l’action du trou noir central. Meˆme si le phe´nome`ne
n’est pas encore clairement compris et identifie´, il est ave´re´ que l’activite´ du trou
noir est accompagne´e de la formation d’un jet de matie`re partant des poˆles et
se propageant dans la direction normale au disque de la galaxie. Dans le mode`le
que je pre´sente ici, je fais l’hypothe`se que ce jet de matie`re, sortant a` tre`s haute
vitesse de la galaxie, peut se coupler par transfert de quantite´ de mouvement au gaz
environnant. Ainsi, une fraction du gaz contenu dans le bulbe peut eˆtre acce´le´re´e
et ainsi quitter la structure.
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4.5.2 Expression des taux d’e´jection
Pour les vents issus des supernovae
Le mode`le d’e´volution stellaire, utilise´ dans le calcul du taux de re´-injection de
gaz dans le milieu interstellaire par les e´toiles, prend en compte, via la donne´e de
la fonction de masse initale, un nombre effectif ηsn([ηsn] = M−1 ) de supernovae
par unite´ de masse stellaire forme´es au taux S˙new. A partir de cette donne´e, on
peut de´duire le taux d’e´nergie cine´tique injecte´e instantane´ment dans le milieu
fkin,snEsnηsnS˙new. En dehors des parame`tres pre´ce´demment explicite´s, ce taux
fait intervenir la fraction d’e´nergie redistribue´e sous forme cine´tique : fkin,sn. En
s’appuyant sur les travaux de Kahn (1975) et de Aguirre et al. (2001), on pose
fkin,sn = 0.3.
On conside`re alors que l’e´nergie injecte´e a` ce taux permet de mettre en mou-
vement une certaine quantite´ de gaz. Une de´ge´ne´resence entre masse et vitesse
apparaˆıt alors : soit une grande quantite´ de gaz est entraˆıne´e a` faible vitesse, soit
le flux de gaz est transporte´ a` grande vitesse mais il ne peut alors contenir que peu
de masse.
Les travaux de Bertone et al. (2005) mais aussi Martin (1999) et Efstathiou
(2000) permettent de lever cette de´ge´ne´rescence. En effet, en s’appuyant sur des
observations de galaxies formant des e´toiles et pre´sentant des e´jecta sous forme de
vent, ces travaux pre´sentent une relation entre vitesse effective des vents et taux
de formation stellaire :
Vwind = 623
( S˙new
100 M · yr−1
)0.145
[km · s−1]
Ainsi en prenant en compte cette relation il est possible d’extraire, en appliquant
une re`gle simple de conservation, le taux d’e´jection G˙out,sn issu de l’action des
supernovae :
1
2 G˙out,snV
2
wind = εsnηsnfkin,snEsnS˙new (4.52)
Cette relation s’applique dans chacune des deux composante principales, le disque
D et le bulbe B, afin de produire les deux termes G˙out,sn,D et G˙out,sn,B identifiables
respectivement sur les figures 4.18 et 4.20.
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Pour les vents issus du couplage jet/gaz
Afin de de´terminer le taux d’e´jection de gaz entraˆıne´ par la formation du jet,
il est ne´cessaire de poser quelques hypothe`ses. La premie`re s’articule autour d’un
facteur de couplage entre le taux d’accre´tion sur le trou noir central ( ˙AGN acc : Eq.
4.46) et le taux d’e´jection effectif ( ˙AGN jet) du jet. Pour cela, on s’appuie sur les
travaux de Ostriker et al. (2010) et Debuhr et al. (2011) afin de de´finir :
ηAGN =
˙AGN jet
˙AGN acc
(4.53)
Ce parame`tre est ge´ne´ralement distribue´ dans la gamme ηAGN ∈ [0.1 : 1] (Ostriker
et al., 2010). Il sera fixe´, dans le cadre du mode`le standard a` ηAGN = 0.6, ce qui
constitue une valeur haute.
Si ˙AGN accc2 repre´sente l’e´nergie totale libe´re´e par le processus d’accre´tion sur
le trou noir central, alors la deuxie`me hypothe`se consiste a` relier cette quantite´
a` l’e´nergie cine´tique porte´e par le jet. On fait alors appel a` un second parame`tre
fkin,AGN qui repre´sente, ici, l’activite´ du trou noir et qui a le meˆme roˆle que fkin,sn
dans le cas des supernovae. Ainsi, la conservation d’e´nergie conduit a` l’expression
suivante :
1
2
˙AGN jetV 2jet = fKin,AGN ˙AGN accc2 (4.54)
ou` Vjet est la vitesse du jet a` la sortie du syste`me. La plage possible de valeurs pour
la fraction fKin,AGN est relativement large. Si l’on se re´fe`re aux travaux de Proga
et al. (2000); Proga & Kallman (2004), Krongold et al. (2007) ou encore Stoll et al.
(2009), on peut s’attendre a` des valeurs comprises entre fKin,AGN ∈ [10−4 : 10−3].
La valeur applique´e au mode`le standard de´veloppe´ ici est fixe´e a` fKin,AGN = 10−3.
Le mode`le de production d’un flux de gaz chaud par l’activite´ du trou noir
central s’articule autour d’un transfert de quantite´ de mouvement entre le jet et le
gaz contenu dans le bulbe. Ce transfert peut s’exprimer simplement comme suit :
p˙g =εAGN p˙jet
˙AGNwindVesc,G =εAGN ˙AGN jetVjet
(4.55)
Il s’appuie sur un facteur de couplage fixe´ a` εAGN = 0.5 et sur l’hypothe`se que
le gaz transporte´ par le couplage ( ˙AGNwind) sort de la galaxie a` la vitesse de
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libe´ration :
Vesc,G =
√
2GMG(r < rG,50)
rG,50
La vitesse de libe´ration est calcule´e dans l’enceinte du rayon de demi-masse de la
galaxie (rG,50). Elle prend en compte la distribution de masse du disque, du bulbe
et de la matie`re noire.
En conside´rant la loi de conservation
G˙wind,AGN = ˙AGN jet + ˙AGNwind
stipulant que le taux d’e´jection total est construit sur la somme de celui transporte´
par le jet et celui issu du couplage, on obtient, a` partir des relations 4.54, 4.55 et
de la de´finition 4.53 :
G˙wind,AGN = ˙AGN jet + εAGN ˙AGN jet
(
Vjet
Vesc,G
)
=ηAGN ˙AGN acc
[
1 + εAGN
(
c
Vesc,G
)√
2fkin,AGN
ηAGN
] (4.56)
Ansi, le taux d’e´jection de gaz, produit par l’activite´ du trou noir central, est di-
rectement relie´ par l’interme´diaire des trois parame`tres (ηAGN , fkin,AGN et εAGN )
au taux d’accre´tion ( ˙AGN acc) donne´ par l’e´quation 4.46.
Bilan des taux d’e´jection
Dans notre mode`le standard, l’e´jection hors de la galaxie d’une fraction de son
gaz est donc constuit sur la somme de trois sources :
G˙wind = G˙wind,sn,D + G˙wind,sn,B + G˙wind,AGN
repre´sentant respectivement les flux de gaz issus de l’explosion des supernovae
dans le disque G˙wind,sn,D et dans le bulbe G˙wind,sn,B, auxquels s’ajoute celui issu
de l’activite´ du trou noir super-massif e´volant au centre du bulbe, G˙wind,AGN .
Le taux de d’e´jection rythme alors le transfert de gaz chaud entre la galaxie et
l’atmosphe`re chaude (voir Fig. 4.3).
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Vitesse moyenne des vents
L’e´jection du gaz hors de la galaxie s’effectue donc au travers d’un vent que l’on
peut assimiler, pour simplifier, a` un flux homoge`ne et isotrope de gaz. La vitesse
de propagation moyenne de ce flux est alors l’une de ses proprie´te´s fondamentales.
Elle est construite sur la moyenne ponde´re´e suivante :
Vwind,G =
G˙wind,sn,DVwind,D + G˙wind,sn,BVwind,B + G˙wind,AGNVwind,AGN
G˙wind,sn,D + G˙wind,sn,B + G˙wind,AGN
(4.57)
Concernant le flux de gaz issu de l’activite´ du trou noir central (G˙wind,AGN ), la
vitesse lui e´tant attribue´e Vwind,AGN est elle-meˆme issue d’une moyenne ponde´re´e
construite sur le flux de gaz contenu dans le jet ( ˙AGN jet) et expulse´ a` Vjet et le
vent entraˆıne´ par couplage ( ˙AGNwind) et mu a` la vitesse de libe´ration de la galaxie
Vesc,G :
Vwind,AGN =
˙AGN jetVjet + ˙AGNwindVesc,G
˙AGN jet + ˙AGNwind
100
101
102
103
104
105
1 10 100 1000
N
V (km/s)
z = 1.0
all
with AGN Figure 4.23 – Distribution des vitesses
moyennes des flux de gaz chaud quittant la ga-
laxie et alimentant la phase chaude. L’axe des or-
donne´es reporte le nombre d’objets par intervalle
de vitesse. Cette distribution est e´tablie a` partir
du mode`le standard sur l’ensemble des galaxies
e´voluant a` z = 1.0. Alors que la distribution
pre´sente´e par le courbe grise regroupe l’ensemble
des galaxies pre´sentant un processus d’e´jection,
la courbe bleue mate´rialise la distribution de la
vitesse pour les galaxies abritant spe´cifiquement
un trou noir central actif. On constate que cette
population particulie`re de galaxies pre´sente des
vitesses de vent en moyenne plus e´leve´es. Ceci est
du au couplage entre le jet se propageant a` tre`s
grande vitesse (Vjet ' 0.06c) et le gaz, consti-
tuant l’essentiel du vent, issu du bulbe.
La figure 4.23 pre´sente la distribution des vitesses moyennes (Eq 4.57) mesure´e
a` z = 1.0. Alors que la distribution grise est de´die´e a` l’ensemble des galaxies
pre´sentant un processus d’e´jection (G˙wind > 0), la distribution bleue est construite
sur la se´lection restreinte des galaxies abritant un trou noir central actif ( ˙AGNacc >
0). On constate que le processus de couplage, entre le jet se propageant a` haute
vitesse (Vjet = f(ηAGN , fkinAGN )c ' 0.06c) et le gaz du bulbe, confe`re aux vents
forme´s par ce me´canisme une vitesse en moyenne plus importante.
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Energie cine´tique moyenne porte´e par les vents
Comme il sera de´taille´ par la suite, l’e´volution des composantes de la galaxie
(disque D et bulbe B) s’effectue sur des pas de temps δt en moyenne plus courts que
ceux sur lesquels l’atmosphe`re chaude e´volue, ∆t = Nδt. Au niveau de l’atmosphe`re
chaude, l’e´nergie cine´tique moyenne transporte´e par les vents est alors donne´e par :
Ekin =
1
2Mwind 〈Vwind,G〉
2
∆t (4.58)
ou` Mwind correspond a` la masse totale de gaz transporte´e par les vents durant ∆t :
Mwind =
1
∆t
N∑
i=1
G˙wind(iδt)δt (4.59)
et ou` 〈Vwind,G〉∆t n’est autre que la moyenne temporelle de la vitesse moyenne des
vents (Eq. 4.57) produits par la galaxie durant ∆t :
〈Vwind,G〉∆t =
1
∆t
N∑
i=1
Vwind,G(iδt)δt (4.60)
4.5.3 Suivi thermique de l’atmosphe`re chaude
Principe
Dans la plupart des mode`les semi-analytiques existants, la phase chaude est
conside´re´e comme s’e´quilibrant instantane´ment a` la tempe´rature dite du Viriel du
halo de matie`re noire (White & Frenk, 1991) :
kBTvir =
1
2µmpV
2
circ,DM → Tvir = 36.9
G Mhalo
Rhalo
(4.61)
ou` Vcirc,DM est la vitesse de´finie par l’e´quation 3.11, Mhalo et Rhalo sont respecti-
vement la masse et le rayon de troncature du halo de matie`re noire (DM). L’ap-
plication nume´rique a e´te´ re´alise´e avec la valeur de la masse mole´culaire moyenne
donne´e pre´ce´demment.
Comme il est pre´sente´ dans la section de´crivant les phe´nome`nes de fusion (Sect.
4.4.4), suite a` une fusion, la tempe´rature de la phase chaude est estime´e a` partir
des e´nergies internes des deux phases chaudes pre´-existantes, auxquelles est ajoute´
un terme de chauffage duˆ a` l’interaction gravitationnelle.
Ce terme explicite de chauffage s’inscrit dans une volonte´ de suivre l’e´volution
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thermique de la phase chaude, vis-a`-vis non seulement des processus de fusion et
d’accre´tion de gaz chaud, mais e´galement en lien avec les me´canismes de chauffage
dus a` l’e´nergie (non cine´tique) produite par les supernovae et l’activite´ du trou noir
central.
Ce suivi s’appuie sur des re`gles simples de conservation de l’e´nergie interne aux-
quelles est ajoute´e une mode´lisation de la fraction d’e´chappement, elle-meˆme lie´e
a` la vitesse des vents et au processus d’e´vaporation. La mode´lisation permet de
de´duire une tempe´rature moyenne T . C’est cette tempe´rature moyenne qui est uti-
lise´e au cœur du mode`le de´crivant le profil de densite´ de pression et de tempe´rature
de la phase chaude pre´sente´ pre´ce´demment (Sect. 4.3.2).
A la fin de chaque pas de temps ∆t, sur lequel l’atmosphe`re chaude est sus-
ceptible d’e´voluer, le protocole mis en place s’articule sur le suivi du contenu
e´nerge´tique des deux composantes suivantes :
– la phase chaude pre´-existante, issue des processus d’accre´tion et d’e´jection
passe´s,
– le flux de gaz chaud issu de la galaxie.
La premie`re e´tape consiste a` poser le bilan d’e´nergie interne (tempe´rature) pour
ces deux phases puis de de´duire de leurs couplage les proprie´te´s de la phase chaude
re´sultante.
Energie interne (tempe´rature) des vents
La re-distribution, dans le milieu interstellaire, d’une grande quantite´ d’e´nergie
cine´tique issue de l’explosion des supernovae et l’activite´ du trou noir, permet la
cre´ation d’un flux de gaz e´mergeant de la galaxie. Bien qu’essentielle a` la propaga-
tion du flux de gaz chaud, l’e´nergie cine´tique ne repre´sente qu’une fraction (fkin,sn,
fkin,AGN ) seulement de l’e´nergie totale relaˆche´e par ces processus. Le reste se dis-
tribue au travers d’une luminosite´, et bien suˆr en e´nergie interne (tempe´rature)
dans le gaz impacte´.
On de´finit alors la puissance (non cine´tique) comme suit :
Q˙sn = (1− fkin,sn) ηsnEsnS˙new [W ]
Q˙agn = (1− fkin,AGN ) ˙AGN accc2 [W ]
(4.62)
ou` l’on rappelle que :
– Esn ' 1044Joules repre´sente l’e´nergie totale libe´re´e par les supernovae.
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– ηsn indique le nombre de supernovae effectives par unite´ de masse stellaire
forme´e.
– S˙new est le taux de formation stellaire.
– ˙AGN acc repre´sente le taux d’accre´tion effectif sur le trou noir central.
A partir des deux grandeurs, Q˙sn et Q˙agn, on extrait la composante thermique
en conside´rant qu’une fraction fth,sn = 0.1 (respectivement fth,AGN = 10−3) de
cette puissance issue de l’explosion des supernovae (respectivement de l’activite´
du trou noir) est distribue´e sous forme d’e´nergie interne dans le gaz ejecte´. Ces
deux parame`tres libres sont fixe´s afin d’obtenir des tempe´ratures moyennes pour le
gaz expulse´ avoisinant les 106 K et 107 K pour respectivement les vents issus des
supernovae et l’activite´ du trou noir central (Fig. 4.24).
Figure 4.24 – Distributions de tempe´ratures
pour le flux de gaz chauffe´ uniquement par des
supernovae (courbe bleue) et l’activite´ du trou
noir central (courbe grise). Pour une meilleure
lisibilite´, les deux distributions sont norma-
lise´es par leur effectif total. Bien entendu, le
nombre d’objet he´bergeant un trou noir est
plus faible que celui produisant des supernovae.
Les tempe´ratures moyennes des vents sont ob-
tenues en distribuant, a` la masse de gaz en-
traˆıne´e durant ∆t par ces deux processus, les
puissances thermiques moyennes fth,sn
〈
Q˙sn
〉
∆t
et fth,AGN
〈
Q˙AGN
〉
∆t
calcule´es sur cette meˆme
dure´e. On constate donc que les vents issus des
processus de chauffage lie´s aux supernovae ont
une tempe´rature moyenne de T ' 5 × 105 K et
que ceux ge´ne´re´s par l’activite´ du trou noir cen-
tral sont plus chauds, leur tempe´rature moyenne
avoisinant T ' 107 K.
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Les puissances thermiques fth,snQ˙sn, et fth,AGN Q˙agn, sont bien suˆr des mesures
instantane´es. Durant le pas de temps ∆t sur lequel la phase chaude est suivie, elles
conduisent a` une e´nergie thermique moyenne :
Eth,wind =
(
fth,sn
〈
Q˙sn
〉
∆t + fth,AGN
〈
Q˙AGN
〉
∆t
)×∆t (4.63)
ou`
〈
Q˙sn
〉
∆t et
〈
Q˙AGN
〉
∆t correspondent aux moyennes temporelles des puissances
issues des deux processus durant ∆t = Nδt :
〈
Q˙sn
〉
∆t =
1
∆t
N∑
i=1
Q˙sn(iδt)δt et
〈
Q˙AGN
〉
∆t =
1
∆t
N∑
i=1
Q˙AGN (iδt)δt
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La tempe´rature moyenne du flux de gaz chaud issu de la galaxie est alors estime´e
comme suit :
Twind =
2µmp
3kBMwind
Eth,wind (4.64)
ou` interviennent la masse mole´culaire moyenne du gaz chaud (µmp), la constante
de Boltzmann (kB), et bien entendu la masse de gaz (Mwind) contenue dans le vent
produit pendant le pas de temps ∆t (Eq. 4.59).
Energie thermique de la phase chaude pre´-existante
Les vents chauds produits par la galaxie mais e´galement l’accre´tion cosmolo-
gique (Sect. 4.2.2, Eq. 4.6) alimentent la phase chaude qui se de´veloppe progressive-
ment autour de la galaxie, en e´quilibre dans le puits de potentiel du halo de matie`re
noire. Cette phase chaude pre´-existante est caracte´rise´e par une tempe´rature moyenne
T estime´e a` la fin du pas de temps pre´ce´dent. De cette tempe´rature moyenne, on
de´duit l’e´nergie interne suivante :
Eth,atm =
3kbT
2µmp
×
Mhot(t)− H˙cool∆t︸ ︷︷ ︸
masse condense´e
 (4.65)
construite a` partir de la masse Mhot(t) de l’atmosphe`re chaude a` la fin du dernier
pas de temps, et a` laquelle on a soustrait la masse Mcool = H˙cool∆t de gaz qui a
condense´ durant ∆t et qui a donc alimente´ la galaxie.
A cette e´nergie interne s’ajoute celle issue de l’accre´tion cosmologique (Sect.
4.2.2, Eq. 4.6). Ne pouvant pas estimer correctement les processus de chauffage lie´s
aux chocs que subit ce gaz cosmologique, on conside`re que ce dernier s’e´quilibre a`
la tempe´rature de la phase chaude de´ja` forme´e. Ainsi on a :
Eth,acc =
3kbT
2µmp
× H˙sh∆t︸ ︷︷ ︸
masse accre´te´e
(4.66)
Dans les rares cas ou` aucune atmosphe`re chaude n’est pre´-existante a` un processus
d’accre´tion de gaz chaud cosmologique, la tempe´rature d’e´quilibre est e´tablie a` la
tempe´rature du Viriel (Eq. 4.61).
La tempe´rature moyenne post-accre´tion cosmologique de la phase chaude pre´-
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existante est alors donne´e par :
T atm =
2µmp
3kB
 Eth,atm + Eth,accMhot(t) + H˙sh∆t︸ ︷︷ ︸
masse accre´te´e
− H˙cool∆t︸ ︷︷ ︸
masse condense´e
 (4.67)
4.5.4 Couplage du vent et de la phase chaude pre´-existante
A ce niveau, la phase chaude pre´-existante (de masse Mhot(t)+H˙sh∆t−H˙cool∆t
et de tempe´rature T atm) et le flux de gaz chaud (de masse Mwind et de tempe´rature
Twind) en provenance de la galaxie sont toujours conside´re´s se´pare´ment.
La premie`re de ces deux composantes est conside´re´e comme e´tant distribue´e de
manie`re homoge`ne et isotrope, en e´quilibre thermique dans le puits de potentiel du
halo de matie`re noire. Sous ces hypothe`ses, la distribution du module des vitesses
des constituants de ce gaz chaud s’apparente a` une distribution de type Maxwell
Boltzmann :
Fatm(v, T )dv = FMB(v, T )dv = 4pi
(
µmp
2pikBT
)3/2
v2exp
(
−µmpv
2
2kBT
)
dv (4.68)
de´finie a` partir de la tempe´rature moyenne T .
Pour des raisons de simplification, le vent de gaz chaud, e´mergeant de la galaxie,
est quant a` lui assimile´ a` un flux a` syme´trie sphe´rique, isotrope, et se propageant
avec une vitesse moyenne Vwind,G (Eq. 4.57) purement radiale. Si l’on se place dans
un re´fe´rentiel lie´ a` ce flux de gaz chaud, se de´plac¸ant donc avec lui a` la meˆme
vitesse moyenne, la distribution du module de vitesse des constituants de ce gaz,
peut e´galement eˆtre assimile´e a` une distribution de Maxwell Boltzmann.
Pour prendre en compte l’interaction entre le vent et la phase chaude pre´-
existante, un changement de re´fe´rentiel s’impose. Si l’on se place dans le re´fe´rentiel
du halo (et donc celui de la phase chaude), la distribution du module de vitesse du
gaz entraˆıne´ par le vent re´pond, en premie`re approximation, a` la fonction condi-
tionnelle suivante :
Fwind(v, Twind)dv =

FMB
(
v′, Twind
)
dv : si v′ > 0
0 : sinon
(4.69)
ou` v′ = v − 〈Vwind,G〉∆t. On conside`re donc que la distribution est simplement
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translate´e d’une vitesse e´gale a` la vitesse moyenne des vents. Attention, on cherche
ici a` mode´liser l’effet d’un flux de gaz, de tempe´rature fixe´e, se de´plac¸ant a` une
vitesse moyenne. L’effet n’est pas identique a` celui consistant a` ajouter a` l’une
des composante de vitesses de chaque constituant du gaz cette vitesse moyenne.
Dans ce second cas la distribution obtenue serait diffe´rente. Certes, elle pre´senterait
une certaine translation mais ses proprie´te´s de dispersion d’amplitude seraient
e´galement modifie´es. Le re´sultat serait alors e´quivalent a` la distribution de vitesses
caracte´ristiques d’une tempe´rature plus e´leve´e, ce qui n’est pas le but recherche´ ici.
L’utilisation de la simple vitesse moyenne peut eˆtre questionne´e. Dans ce cadre,
il serait inte´ressant de de´velopper, dans de futurs travaux, une approche consis-
tant a` mode´liser un possible transfert d’e´nergie cine´tique du vent vers le gaz en
e´quilibre de l’atmosphe`re chaude pre´-existante. La mode´lisation de la propagation
d’un front de choc, s’il est permis dans les conditions de tempe´rature et de pression
re´gnant dans la phase chaude, peut s’envisager dans le cadre des profils e´tablis
de tempe´rature, de pression et de densite´ explicite´s au de´but de ce chapitre. Le
de´veloppement d’une onde de choc s’accompagnerait donc d’un transfert d’e´nergie
cine´tique au de´pend du vent, qui verrait sa vitesse moyenne de propagation se
re´duire, au profit donc de la phase chaude dont la tempe´rature augmenterait.
A partir des deux distributions explicite´es pre´ce´demment, on peut construire
une distribution globale :
F †(v, T , Twind)dv =fwindFwind(v, Twind)dv
+ (1− fwind)Fatm(v, T atm)dv
(4.70)
dont chacun des deux termes est ponde´re´ par la fraction de masse (phase chaude
et vents) lui correspondant. Ainsi :
fwind =
Mwind
Mhot(t) + H˙sh∆t︸ ︷︷ ︸
masse accre´te´e
− H˙cool∆t︸ ︷︷ ︸
masse condense´e
n’est autre que la fraction de masse contenue dans le flux de gaz chaud issu de la
galaxie.
La donne´e de cette fonction de distribution permet alors d’estimer la fraction
de masse (vent + phase chaude) restante. Cette quantification s’effectue par l’in-
terme´diaire du calcul de la fraction d’e´chappement, de´taille´ ci-apre`s.
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4.5.5 Fraction d’e´chappement
Calcul
Le principe est relativement simple. L’hypothe`se centrale re´side dans le fait que
l’on conside`re la phase chaude comme s’e´tablissant en e´quilibre hydrostatique et
thermique dans le puits de potentiel forme´ par le halo de matie`re noire. Il est vrai
que cela rele`ve d’une simplification dans le fait que le caracte`re auto-gravitant du
gaz, stipulant que la structuration de la phase chaude peut e´galement eˆtre soumise a`
sa propre gravite´, n’est pas pris en compte. Comme il est argumente´ pre´ce´demment,
les travaux de Suto et al. (1998) montrent que le caracte`re auto-gravitant du gaz
chaud n’influence sa structuration qu’a` des rayons importants r > r0 et que son
influence sur les processus de condensation reste donc limite´e.
Parmi les proprie´te´s du halo de matie`re noire (DM), la vitesse de libe´ration
Vesc,DM(r = Rhalo) (Eq. 3.10) indique le seuil critique au-dela` duquel, tout flux de
matie`re ayant une vitesse supe´rieure s’e´chappe de l’attraction gravitationnelle.
Dans le cadre de la fonction de distribution F †(v, T atm, Twind)dv (Eq. 4.70), la
prise en compte de cette vitesse limite permet de calculer directement la fraction
de masse restant captive du halo et a contrario, la fraction de masse s’e´chappant
de la structure :
fesc = 1−
∫ Vesc,DM(r=Rhalo)
0
F †(v, T atm, Twind)dv (4.71)
Application
La figure 4.25 pre´sente deux exemples de ce calcul pour deux halos de matie`re
noire de masse diffe´rente, Mh ' 1010 M et Mh ' 1013 M. Dans les deux cadrans,
la distribution F † (Eq. 4.70) du module de vitesse y est figure´e par la courbe noire,
elle se re´fe`re a` l’axe des ordonne´es de gauche. Les distributions lie´es a` la phase
chaude pre´-existante et aux vents sont repre´sente´es par les courbes pointille´es, res-
pectivement rouge et grise 14. La re´fe´rence verticale grise mate´rialise la valeur seuil
de la vitesse de libe´ration du halo de matie`re noire Vesc,DM(r = Rhalo) (Eq. 3.10).
La courbe bleue, re´fe´rence´e par l’axe des ordonne´es de droite, indique la fraction
inte´gre´e en masse des deux composantes, phase chaude pre´-existante et vents. L’in-
tersection de cette courbe bleue avec la re´fe´rence lie´e a` la vitesse de libe´ration donne
directement acce`s a` la fraction de masse restant captive dans le puits de potentiel
14. Dans le premier cadran, ces courbes pointille´es sont confondues avec la distributions totale
et ne sont donc pas visibles
226
4.5. Les processus de re´troaction
Figure 4.25 – Fonctions de distribution des
modules de vitesse, fraction de masse, et fraction
d’e´chappement. Le cadran supe´rieur repre´sente
le cas d’un halo de faible masse Mh ' 1010M
au sein duquel un vent, de tempe´rature moyenne
Twind = 106 K, se propageant a` une vi-
tesse moyenne
〈
Vwind,G
〉
∆t
= 250 km/s, in-
teragit avec une phase chaude pre´-existante. La
vignette infe´rieure pre´sente le cas d’un vent,
de tempe´rature moyenne Twind = 107 K,
voyageant a` une vitesse moyenne identique〈
Vwind,G
〉
∆t
= 250 km/s dans un halo beau-
coup plus massif Mh ' 1013M. Les courbes
pointille´es rouge et grise repre´sentent les distri-
butions respectivement pour la phase chaude pre´-
existante et pour le vent (confondu dans le pre-
mier cas). La courbe noire en est alors la somme.
La re´fe´rence verticale grise mate´rialise la vitesse
de libe´ration du halo de matie`re noire. Pour
chaque vignette, la courbe bleue, se re´fe´renc¸ant
a` l’axe des ordonne´es de droite, marque la frac-
tion de masse inte´gre´e (vent + phase chaude).
L’intersection de cette dernie`re, avec la re´fe´rence
marquant la vitesse de libe´ration, indique alors
la fraction de masse restant pie´ge´e par le halo
de matie`re noire. La distribution rouge marque
celle de la nouvelle phase chaude, issue du cou-
plage entre celle pre´-existante et les vents.
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du halo. Bien entendu, le comple´ment a` 1 de cette fraction correspond alors a` la
fraction de masse pouvant s’extraire de l’attraction gravitationnelle de la structure.
Les deux cas pre´sente´s sont diffe´rents. Alors que pour la structure de faible
masse, la distribution lie´e au vent est parfaitement discernable de celle de´die´e a`
la phase chaude pre´-existante, ce n’est pas le cas pour la structure plus massive.
Dans ce second cas, les distributions s’entrecroisent (courbes pointille´es). Pour la
structure de faible masse, le seuil de vitesse de libe´ration ne permet en aucun cas
au flux de gaz chaud e´mis par la galaxie de rester captif. Les vitesses atteintes sont
bien trop e´leve´es. On peut, de meˆme, noter que la queue des valeurs hautes de la
distribution de vitesse de la phase chaude est e´galement tronque´e par cette limite.
Ce phe´nome`ne de troncature de la vitesse, d’autant plus faible que la structure est
massive, reste marginal. Il tient au fait que toute fonction de Maxwell-Boltzmann
posse`de une queue de distribution continue a` haute valeur de vitesse s’e´tendant au
dela` de la limite de troncature.
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Devenir de la masse perdue
Le calcul de la fraction d’e´chappement permet de quantifier la masse de gaz
chaud, issue du flux sortant de la galaxie et de la phase chaude pre´-existante
(e´vaporation), pouvant se libe´rer de l’attraction du halo de matie`re noire conside´re´.
La question du devenir de cette masse se pose alors.
Il est important de rappeler que la construction des arbres de fusion par le code
TreeMaker utilisant l’algorithme AdaptaHOP-(Aubert et al., 2004; Tweed et al.,
2009) permet d’identifier les sous-structures et de suivre leurs liens avec les halos
principaux. La hie´rarchie entre structures s’e´tend sur six niveaux diffe´rents. Dans
ce contexte, si un flux de gaz, libe´re´ d’une phase chaude, est identifie´ dans une
sous-structure, quelque soit son niveau, alors le devenir de ce flux est questionne´
dans le cadre des proprie´te´ de la structure principale, hoˆte de la sous-structure
concerne´e. En d’autres termes, une nouvelle fraction d’e´chappement est calcule´e,
sous l’hypothe`se d’une propagation, a` la vitesse moyenne estime´e pre´ce´demment,
et sous la contrainte de la vitesse de libe´ration du halo principal.
A partir de cette nouvelle estimation, si une diminution de la fraction d’e´chappement
est constate´e, cela signifie qu’une partie, voire la totalite´ du gaz reste pie´ge´ dans
le puits de potentiel creuse´ par la structure principale. Cette masse lui est donc
attribue´e au travers d’un taux de transfert, s’ajoutant a` l’accre´tion cosmologique
H˙sh. On conside`re dans ce cas, comme pour l’accre´tion cosmologique, que le gaz
transfe´re´ s’e´quilibre instantane´ment a` la tempe´rature moyenne de la phase chaude
abrite´e par le halo principal.
Dans le cas d’un halo principal, si une fraction de la masse de la phase chaude
peut s’e´chapper, qu’elle soit issue du flux de gaz chaud de la galaxie centrale ou
d’un flux en provenance d’une sous-structure, la masse libe´re´e est conside´re´e comme
de´finitivement perdue dans le milieu intergalactique (IGM). Cette masse ne pourra
en aucun cas eˆtre re´-affecte´e a` un processus d’accre´tion sur quelque structure que
ce soit. Le transfert vers la structure principale et la perte de´finitive dans le milieu
intergalactique sont sche´matise´s (→ IGM/host− halo) en figure 4.3
Nouvelle tempe´rature d’e´quilibre
Une fois la fraction d’e´chappement fesc calcule´e, il faut rede´finir la tempe´rature
moyenne T de la nouvelle phase chaude ainsi constitue´e. Cette tempe´rature est
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directement relie´e a` la quantite´ d’e´nergie interne contenue dans le gaz :
T = 2µmp3kB(1− fesc)
∫ Vesc,DM
0
v2f†(v, Twind, T atm)dv
La nouvelle distribution de vitesse, lie´e a` cette nouvelle tempe´rature est trace´e en
rouge sur les cadrans de la figure 4.25. Dans le cas de la structure de faible masse,
la le´ge`re baisse de tempe´rature est lie´e au phe´nome`ne d’e´vaporation. Cette baisse
est toutefois peu importante. Dans ce cas, en raison de la faible valeur de la vitesse
de libe´ration, aucune fraction en masse du flux de gaz chaud issu de la galaxie n’a
pu rester ; il n’y a donc aucun processus de chauffage.
En revanche, pour la structure plus massive, la vitesse de libe´ration e´tant plus
importante, la structure est a` meˆme de pie´ger une fraction significative du flux
chaud provenant de la galaxie. Meˆme si le halo ne peut garder qu’une fraction
du flux de gaz, ce denier est suffisamment chaud pour permettre une hausse si-
gnificative de la tempe´rature. Cette hausse est clairement visible sur la nouvelle
distribution de vitesse.
Exemple d’e´volution
La figure 4.26 pre´sente l’e´volution au cours du temps de plusieurs grandeurs
caracte´ristiques de la phase chaude. La premie`re de ces grandeurs est la frac-
tion d’e´chappement, fesc, dont l’e´volution est trace´e dans le cadran supe´rieur. On
constate que cette dernie`re, partant de valeurs tre`s e´leve´es en de´but d’e´volution,
en raison de la faible masse des structures, progresse vers des valeurs plus basses,
au fur et a` mesure que la structure de matie`re noire croˆıt en masse. Un e´pisode
complexe de variations de cette fraction d’e´chappement est identifiable entre les red-
shifts z ' 2 et z ' 0.75. Meˆme si ces fortes variations de la fraction d’e´chappement
peuvent eˆtre lie´es aux e´ve`nements de fusion, par la prise en compte de l’e´nergie d’in-
teraction, l’e´mergence d’un trou noir actif produisant un flux de gaz extreˆmement
chaud contribue e´galement fortement (voir paragraphe suivant et Fig. 4.27).
La vignette centrale regroupe l’e´volution de trois grandeurs : la tempe´rature
dite du Viriel Tvir, de´duite des proprie´te´s du halo de matie`re noire, la tempe´rature
Thot de´duite du mode`le pre´sente´ ici, et le rapport Thot/Tvir. Noter que ce der-
nier ne varie jamais a` plus d’un facteur deux au profit de l’une ou l’autre des
deux tempe´ratures. Il oscille meˆme autour d’une valeur proche de l’unite´ pour
les bas redshifts. L’e´volution de ce rapport est en relation e´troite avec la fraction
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Figure 4.26 – Evolution des proprie´te´s de la phase chaude, entre z ' 11 et z = 0, pour une
structure abrite´e par un halo de matie`re noire, dont la masse atteint Mh ' 1012 M a` z=0. Les
fle`ches verticales indiquent les e´ve`nements de fusion, les plus longues e´tant de´die´es aux fusions
majeures. Le cadran supe´rieur pre´sente l’e´volution de la fraction d’e´chappement : fesc. Le ca-
dran central pre´sente l’e´volution des deux tempe´ratures caracte´ristiques que sont : la tempe´rature
dite du Viriel Tvir, de´duite des proprie´te´s du halo de matie`re noire (courbe rouge pointille´e), et
la tempe´rature moyenne Thot (courbe rouge pleine) issue du mode`le. Ces deux grandeurs sont
re´fe´rence´es sur l’axe des ordonne´es de droite. L’absence de trace´, pour la tempe´rature Thot, en
de´but d’e´volution, est simplement due a` l’absence totale de phase chaude (fesc = 1). L’e´volution
de cette tempe´rature est fortement relie´e aux divers e´ve´nements de fusion. Lors d’une telle ren-
contre, l’e´nergie d’interaction participe au chauffage de la phase chaude re´manente. Ce phe´nome`ne
est clairement identifiable tout au long de l’e´volution. Dans certain cas, la fusion s’accompagne
d’une baisse significative de la tempe´rature moyenne. Ceci est du au fait que la structure, dont
on suit l’e´volution, a fusionne´ avec un halo pre´sentant une phase chaude plus de´veloppe´e et en
moyenne plus froide. La tempe´rature s’e´quilibre donc a` une valeur plus basse. Dans ce meˆme
cadran central, la courbe grise, re´fe´rence´e sur l’axe des ordonne´es de gauche, indique l’e´volution
du rapport (Thot/Tvir). Noter que ce dernier ne varie jamais a` plus d’un facteur deux, au profit
de l’une ou l’autre des deux tempe´ratures. Il oscille meˆme autour d’une valeur proche de l’unite´
pour les bas redshifts. Ce rapport de tempe´rature pre´sente une forte corre´lation avec le fraction
d’e´chappement. En effet, plus cette fraction augmente (moins l’atmosphe`re chaude retient le gaz)
et plus la tempe´rature moyenne augmente. Ceci s’explique par le fait que l’e´nergie interne est
contenue dans peu de masse. Meˆme si les fortes variations de la fraction d’e´chappement, de la
masse, et de la tempe´rature Thot, dans la pe´riode z ∈ [2 : 0.75], peuvent eˆtre lie´es aux e´ve`nements
de fusion, l’e´mergence d’un trou noir actif, produisant un flux de gaz extreˆmement chaud, contri-
bue e´galement fortement (voir Fig. 4.27). Enfin, le cadran infe´rieur donne l’e´volution de la masse
de gaz chaud Mhot (courbe grise), du taux d’e´jection (courbe verte) et du taux de condensation
(cooling : courbe rouge). Les pics d’e´jection lie´s aux flambe´es de formation stellaire durant les
e´pisodes de fusion sont clairement identifiables.
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d’e´chappement. Plus celle-ci est e´leve´e et plus la tempe´rature de la phase chaude
est e´leve´e vis-a`-vis de la tempe´rature du Viriel. L’e´nergie e´tant contenue dans une
masse plus re´duite, la tempe´rature augmente.
Dans le dernier cadran sont trace´es les e´volutions du taux d’e´jection, du taux
de condensation H˙cool et de la masse de gaz contenue dans la phase chaude Mhot.
Les pics d’e´jection sont lie´s aux flambe´es de formation stellaire produites par les
fusions (fonction d’amplification Eq. 4.40).
4.5.6 Retour sur l’activite´ du trou noir central
Formation et e´volution d’un trou noir
La figure 4.27 reprend l’e´volution de la tempe´rature Thot, du taux de conden-
sation H˙cool (courbe rouge), du taux d’accre´tion sur le trou noir central ˙AGNacc
(courbe bleue) et du taux d’e´jection ˙AGNwind (courbe verte), sans oublier la pro-
gression en masse et en luminosite´ du trou noir.
Le trou noir se forme a` l’occasion d’une fusion majeur a` un redshift z ' 3. De`s
lors, une accre´tion en provenance du tore se met en place, ainsi qu’un processus
d’e´jection : formation du jet et couplage avec le gaz du bulbe. La masse augmente
progressivement pour atteindre un seuil ; a` cet instant, le tore ne doit plus contenir
suffisamment de gaz pour alimenter ces me´canismes. Ce dernier n’est pas non plus
alimente´ par la migration de clumps, la dynamique du disque ne devant pas eˆtre
compatible avec leur formation. Noter tout de meˆme, lors des diffe´rents e´ve`nements
de fusion suivants, l’apparition bre`ve de processus d’accre´tion et d’e´jection. Ces der-
niers sont lie´s a` l’application de la fonction d’amplification et a` l’approvisionnement
du tore en gaz dans la limite d’une fraction de la masse de gaz contenue dans le
bulbe hoˆte.
Comme de´crit pre´ce´demment, la hausse de tempe´rature de la phase chaude
s’accorde avec l’e´mergence de l’activite´ de ce trou noir central. Les e´jecta qui en
de´coulent sont en moyenne plus chauds que ceux produits par les vents de super-
novae (Fig. 4.24). Ce flux de gaz chaud, meˆme si sa fraction en masse est faible
vis-a`-vis de la phase chaude de´ja` forme´e, il n’en reste pas moins un acteur essentiel
du processus de chauffage. La tempe´rature moyenne des vents issus de l’activite´
du trou noir croˆıt avec l’intensite´ des processus d’accre´tion et d’e´jection (Eqs. 4.54
4.55 et 4.62).
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Figure 4.27 – Evolution des proprie´te´s caracte´ristiques de l’activite´ du trou noir central. Dans
le cadran supe´rieur sont pre´sente´es les e´volutions du taux d’accre´tion ˙AGNacc (courbe bleue)
et d’e´jection ˙AGNwind (courbe verte) lie´es au trou noir, mais e´galement l’e´volution du taux de
condensation H˙cool (courbe rouge). La courbe grise mate´rialise la croissance en masse du trou noir.
Il faut noter les sauts d’activite´ lie´s aux e´ve`nements de fusion dans la seconde partie d’e´volution.
Entre ces instants, le processus de condensation se poursuit mais a` tre`s faible niveau. Dans le
cadran infe´rieur, les courbes rouge et grise dessinent respectivement l’e´volution de la tempe´rature
de la phase chaude Thot et la luminosite´ bolome´trique (Eq. 4.72) quantifiant la fraction d’e´nergie,
issue du processus d’accre´tion, n’e´tant ni redirige´e vers la production du vent (cine´tique) ni dans
le chauffage du gaz (thermique). La croissance de cette luminosite´ est corre´le´e, par construction,
avec les taux d’accre´tion et d’e´jection et donc avec la tempe´rature du gaz entraˆıne´ hors de la
galaxie. On peut donc associer la croissance de la tempe´rature moyenne Thot avec la capacite´ de
la structure a` garder captive une fraction significative du flux de gaz de chaud issu de la galaxie.
Luminosite´ bolome´trique
On peut quantifier la puissance, issue du processus d’accre´tion, qui, n’e´tant ni
redistribue´e a` la formation du jet (cine´tique) ni au chauffage du gaz (thermique),
est alloue´e a` un flux radiatif qui quitte la structure. Cette luminosite´ quantifiable
dans le meˆme cadre que celui utilise´ pre´ce´demment :
Lbol,AGN = 1− fth,AGN
〈
Q˙AGN
〉
∆t (4.72)
fait intervenir
〈
Q˙AGN
〉
∆t, la moyenne temporelle de la puissance produite par le
trou noir central de´finit auparavant. L’e´volution de cette luminosite´ est porte´e par
la courbe grise dans le cadran infe´rieur de la figure 4.27. Celle-ci traduit la visibilite´
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Figure 4.28 – Apparition de la population de
trou noir super-massif et e´volution de la popula-
tion active. Le cadran principal pre´sente, en fonc-
tion de la masse du halo de matie`re noire et de
l’e´poque (code couleur), la fraction en nombre
d’objets, abritant un trou noir super-massif au
centre de la galaxie forme´e en son cœur. Comme
attendu, plus la structure est massive, et donc
e´volue´e, et plus la fraction de trou noir super-
massif est e´leve´e. Elle tend vers 1 pour les halos
de masse Mh > 1012 M. La feneˆtre inte´rieure
reporte la fraction en nombre de trous noirs ac-
tifs (Lbol,AGN > 0.01LEdd). Cette fraction tre`s
e´leve´e a` haut redshift de´croˆıt progressivement
avec le temps et la masse, signe de l’arreˆt de
l’accre´tion.
et l’intensite´ croissante de l’activite´ du trou noir central pour la pe´riode z ∈ [3 : 1].
Les luminosite´s bolome´triques obtenues semblent, a` premie`re vue, en accord
avec les niveaux attendus et observe´s, meˆme si une comparaison objective avec les
fonctions de luminosite´ observe´es de ces trous noirs en activite´ reste a` faire.
Progression de la population active
L’e´quation 4.72 permet de de´finir la luminosite´ dite bolome´trique produite
par un trou noir en activite´. Cette luminosite´ n’est rien d’autre que la puissance
re´siduelle qui n’est utilise´e ni a` la production du jet, ni au chauffage du gaz. Il
a e´galement e´te´ de´fini pre´ce´demment une seconde luminosite´ de re´fe´rence, dite
d’Eddington :
L˙Edd =
4piGmp
σT c
M•
Cette dernie`re, directement lie´e a` la masse du trou noir M•, quantifie la puissance
maximale pouvant eˆtre atteinte par un trou noir par le processus d’accre´tion.
Via cette re´fe´rence, on choisit de de´finir un trou noir comme e´tant actif, sous
la condition arbitraire que sa luminosite´ bolome´trique de´passe 1% de la luminosite´
d’Eddington.
La figure 4.28 pre´sente, entre autres, l’e´volution de cette population particulie`re.
Le cadran principal de cette figure de´taille l’e´volution, avec la masse de la structure
de matie`re noire et le redshift (code couleur), de la fraction d’objet abritant un trou
noir super-massif. Cette fraction croˆıt fortement avec la masse. Les halos de masse
Mh > 1012 M abritent syste´matiquement un trou noir. Cela signifie que ces
structures massives ont, au minimum, subit une fusion durant laquelle une fraction
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de la masse du bulbe re´manent a e´te´ convertie en trou noir. Le cadran inte´rieur
reporte l’e´volution de la fraction de trou noir actif (Lbol,AGN > 0.01LEdd). A haut
redshift, cette fraction relativement haute (> 50%) va croissante avec la masse. En
revanche, au dela` de z = 1, la fraction de trous noirs actifs ne cesse de diminuer.
4.5.7 Comparaison au mode`le de Somerville et al. (2008)
Dans le mode`le pre´sente´ ici, la prise en compte des processus de re´tro-action,
porte´s par la formation d’un flux de gaz chaud issu de l’explosion des supernovae et
de l’activite´ d’un trou noir super-massif, a e´te´ effectue´e suivant des re`gles simples
de conservation d’e´nergie (Eqs. 4.52, 4.54). Il a e´te´ choisi de de´velopper un suivi
de la tempe´rature de la phase chaude. On conside`re que cette dernie`re, s’e´tendant
jusqu’au rayon de troncature de la structure de matie`re noire, en e´quilibre hydro-
statique dans le puits de potentiel, subit les effets d’un flux de gaz chaud dont la
vitesse moyenne est relie´e a` l’activite´ de formation stellaire dans la galaxie pre´sente
au centre du halo.
Les mode`les semi-analytiques standards s’appuient ge´ne´ralement sur la donne´e
de la tempe´rature, dite du Viriel, pour de´crire le comportement (condensation) de
la phase chaude. C’est le cas du mode`le utilise´ dans les travaux de Somerville et al.
(2008). Je propose ici, base´ sur un exemple d’e´volution, une comparaison entre
l’approche de´veloppe´e dans ces travaux et celle que je propose ici. La comparaison
cible plusieurs grandeurs cle´s : le taux d’e´jection lie´ aux supernovae, le taux de
condensation du gaz de la phase chaude, le taux de formation stellaire et la fraction
d’e´chappement.
Une parame´trisation diffe´rente
Meˆme si la notion de conservation d’e´nergie est pre´sente, de manie`re sous-
jacente dans la mode´lisation de l’action des supernovae, Somerville et al. (2008)
(Eq. 12) ne conside`rent pas, comme je le propose ici, une diffe´renciation nette entre
l’e´nergie thermique distribue´e dans le gaz impacte´ par l’explosion des supernovae
et l’e´nergie cine´tique produisant le flux. Leur approche s’articule autour d’un taux
de chauffage (re-heating : rh) :
m˙rh = εSN0
(
200 km/s
Vdisc
)αrh
m˙? (4.73)
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faisant intervenir le taux de formation stellaire m˙? et une vitesse de rotation Vdisc
qui s’ave`re eˆtre conside´re´e comme e´tant e´gale a` la vitesse maximale du profil de
rotation du halo de matie`re noire. Ce second parame`tre est utilise´ dans le but de
mode´liser l’impact du puits de potentiel du halo de matie`re noire. La relation 4.73
fait intervenir deux parame`tres libres εSN0 et αrh ' 2, e´talonne´s sur les travaux de
Kauffmann et al. (1993), construits eux-meˆmes sous certaines re`gles de conservation
d’e´nergie.
La taux de chauffage est alors couple´ a` une mode´lisation parame´trique de la
fraction d’e´chappement (Eq. 13) :
feject(Vvir) =
1
1 +
(
Vvir
Veject
)αeject (4.74)
Celle ci-s’articule autour de deux nouveaux parame`tres libres αeject = 6 et Veject.
Ce dernier indiquant une vitesse moyenne pour les vents. Alors que dans notre cas,
cette vitesse moyenne est relie´e a` l’activite´ de formation stellaire, le mode`le Somer-
ville et al. (2008) utilise une valeur unique, fixe´e pour l’ensemble des structures,
dans une gamme Veject ∈ [100 : 150] km/s.
Comparaison
La figure 4.29 pre´sente donc une comparaison de l’e´volution de plusieurs gran-
deurs cle´s, lie´es a` la phase chaude. Au sein de cette figure, les courbes en trait
plein sont de´die´es au mode`le de´veloppe´ dans cette the`se. A contrario, les courbes
en trait pointille´ marquent l’e´volution issue d’une parame´trisation identique a` celle
propose´e dans les travaux de Somerville et al. (2008).
Dans le cadran supe´rieur sont trace´es les e´volutions de la fraction d’e´chappement
(courbes grises) et de la tempe´rature de la phase chaude (courbes rouges). On
rappelle que dans le cadre du mode`le utilise´ par Somerville et al. (2008), cette
tempe´rature est e´gale´e a` celle du Viriel de´duite des proprie´te´s du halo de matie`re
noire.
La premie`re diffe´rence, la plus caracte´ristique, re´side dans la progression de la
fraction d’e´chappement fesc. Alors que dans les conditions impose´es dans le mode`le
pre´sente´ ici, aucune fraction du flux de gaz chaud produit par la galaxie ne peut
eˆtre garde´ captif par le halo a` tre`s grand z, la fraction de´finie par l’e´quation 4.74
reste borne´e a` fesc ' 0.95, permettant le de´veloppement d’une atmosphe`re chaude
toˆt dans l’histoire de la structure.
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Figure 4.29 – Comparaison de l’e´volution de plusieurs grandeurs cle´s, lie´es a` la phase chaude,
et calcule´es dans le cadre du mode`le standard de´veloppe´ dans cette the`se et du mode`le utilise´ dans
les e´tudes de Somerville et al. (2008). Dans chaque cadran, les courbes en trait plein sont de´die´es
au mode`le que j’ai de´veloppe´, les courbes pointille´es se re´fe`rent au mode`le de Somerville et al.
(2008). Dans le cadran supe´rieur sont trace´es les e´volutions de la fraction d’e´chappement (courbes
grises) et de la tempe´rature de la phase chaude (courbes rouges). Dans le mode`le propose´ par
Somerville et al. (2008), cette dernie`re est e´gale´e a` la tempe´rature dite du Viriel du halo de matie`re
noire. Le trace´ des tempe´ratures s’amorce avec l’apparition de la phase chaude. On constate ainsi
tout d’abord une diffe´rence importante dans l’e´poque d’initialisation de cette atmosphe`re chaude.
Alors que celle-ci se forme de`s les premiers instants dans le mode`le de Somerville et al. (2008),
il faut attendre z ' 5 pour la voir se former dans les conditions du mode`le que je propose.
Cette diffe´rence significative est directement relie´e a` l’e´volution de la fraction d’e´chappement.
Alors que le mode`le de´veloppe´ ici ne laisse aucune possibilite´ de capture du flux de gaz produit
par la galaxie, le mode`le de Somerville et al. (2008) est borne´ a` fesc ' 0.95, laissant une phase
chaude se former tre`s toˆt dans l’histoire de la structure. Les oscillations observe´es dans la fraction
d’e´chappement du mode`le de Somerville et al. (2008) sont dues a` des variations de la masse du
Viriel lie´e, non pas a` des fusion (pas de marqueurs), mais a` l’accre´tion des grumeaux de matie`re
noire que sont les branches mortes. Dans le cadran infe´rieur figurent les e´volutions des diffe´rents
taux, de condensation (courbes rouges), de formation stellaire (courbes vertes) et d’e´jection en
relation avec les supernovae (courbes grises). La` e´galement, les comportement sont diffe´rents. La
diffe´rence la plus nette re´side dans la relation entre le taux d’e´jection et le taux de formation
stellaire. Bien que relie´s l’un a` l’autre au cœur des deux mode`les, le fait de n’attribuer aucune
fraction de l’e´nergie libe´re´e par les supernovae dans le de´placement du flux de gaz chaud, une tre`s
grande partie peut eˆtre attribue´e au re´chauffement de ce gaz, sans pour autant lui permettre de
s’e´chapper effectivement de la galaxie. Le terme e´jecta n’est alors plus re´ellement cohe´rent. De ce
fait, le facteur de charge (ejecta/SFR) est beaucoup plus favorable dans le mode`le de Somerville
et al. (2008). Une masse beaucoup plus grande est alors rendue impropre a` la formation stellaire.
Noter de plus les variations entre les deux mode`les dans l’amplitude des flambe´es de formation
stellaire lie´es aux fusions. Elles s’expliquent par les diffe´rences dans les contenus en gaz.
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Dans le second cadran sont pre´sente´es les e´volutions des taux de condensation
(courbes rouges), des taux d’e´jection issus du processus d’explosion des superno-
vae (courbes grises), et des taux de formation stellaire (courbes vertes). Pour ces
grandeurs aussi, les diffe´rences entre mode`les sont importantes. La plus marque´e
s’appuie sur le facteur de charge. Ce parame`tre relie le taux d’e´jecta au rythme de
formation stellaire. Dans les deux mode`les, ces deux taux sont relie´s. En revanche,
dans le mode`le de Somerville et al. (2008), le fait de ne pas discerner e´nergie
interne du gaz et e´nergie cine´tique, permettant le de´placement du flux, permet
d’attribuer une plus grande fraction d’e´nergie au re´chauffement du gaz, meˆme si
celui-ci n’est pas muˆ par une vitesse d’ensemble. Il en re´sulte qu’une masse beau-
coup plus importante, surtout aux e´poques recule´es (z > 4), est rendue impropre a`
la formation stellaire, meˆme si aucune vitesse d’ensemble n’est re´ellement associe´e
au gaz re´chauffe´.
La production d’un taux d’e´jection plus important, auquel il faut ajouter une
e´volution de la fraction d’e´chappement plus favorable au maintien du gaz chaud,
entraˆıne la formation d’une phase chaude plus dense, dans le mode`le utilise´ par
Somerville et al. (2008), que celui explicite´ dans cette the`se. Comme il est argu-
mente´ pre´ce´demment, plus la densite´ caracte´ristique de la phase chaude ρ0,g est
e´leve´e et plus le processus de condensation est efficace. Ce phe´nome`ne est par-
faitement visible dans les instants post-e´jection dans le mode`le, s’appuyant sur
la parame´trisation propose´e par Somerville et al. (2008). Apre`s chaque e´ve`nement
d’e´jection, la phase chaude se densifie, il s’ensuit une augmentation syste´matique du
taux de condensation (courbe rouge en trait pointille´). Dans le processus d’e´jection
que je propose ici, la production de vents participe au re´chauffement de l’at-
mosphe`re, ce qui tend a` re´duire l’efficacite´ du processus de condensation. On re-
marque ainsi que, contrairement au cas pre´ce´dent, chaque pic d’e´jection, lie´ aux
flambe´es de formation stellaire durant les fusions, est suivi d’une baisse - mode´re´e
a` importante - du taux de condensation (courbe rouge en trait plein).
Pour les meˆmes raisons de confinement du gaz et de production des e´jecta, le
taux de condensation de la phase chaude dans le mode`le Somerville et al. (2008)
est plus e´leve´. La quantite´ disponible de gaz dans la galaxie est e´galement plus
grande. Ce fait entraˆıne une hausse de la formation stellaire a` bas redshift. Ainsi,
alors qu’a` grand redshift, z > 4, le taux de formation stellaire (courbe verte en
trait plein), de´duit du mode`le que je propose, e´tait supe´rieur a` celui pre´dit par
la parame´trisation de Somerville et al. (2008) (courbe verte en trait pointille´),
la situation est totalement inverse´e a` bas redshift z < 4. Cette sur-alimentation
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en gaz, a` bas redshift, dans le mode`le de Somerville et al. (2008) est palie´e par
l’imple´mentation d’un phe´nome`ne de re´tro-action du trou noir central, phe´nome`ne
que je n’ai pas mis en place dans ma comparaison pour des raisons de compatibilite´s
algorithmiques.
Quelles diffe´rences, quels impacts
Alors que le mode`le que je propose s’attache a` de´crire se´pare´ment les contenus
e´nerge´tiques thermique et cine´tique (alloue´s a` la formation d’un flux de gaz), le
mode`le de Somerville et al. (2008) ne proce`de a` aucune distinction. En conse´quence,
on peut conside´rer que pour ce second mode`le, la totalite´ de l’e´nergie (aux diffe´rents
jeux de parame`tres pre`s) re´-injecte´e par les supernovae est consacre´e a` chauffer le
gaz et a` le rendre impropre a` la formation stellaire. Ceci explique la forte diffe´rence
d’efficacite´ du processus de re´troaction constate´e entre les deux mode`les. Les effets
des supernovae, sur l’activite´ de formation stellaire, sont plus limite´s dans notre
approche. Nous verrons par la suite (chapitre 6) que l’impact de la re´tro-action
engendre´e par les supernovae, plus marque´e dans le mode`le de Somerville et al.
(2008) produit des re´sultats, dans certains domaines de masses et d’e´poques, en
meilleur accord avec les observations que ceux produits par notre mode`le standard.
En revanche, il est important de noter que dans le mode`le propose´ par Somerville
et al. (2008), la fraction d’e´chappement est fonction de la vitesse moyenne du flux de
gaz qui, a` de´faut d’eˆtre de´duit des conditions physiques, est fixe´e via un parame`tre.
Ce fait soule`ve alors la question de la prise en compte de l’e´nergie qu’il est ne´cessaire
d’injecter sous forme cine´tique pour permettre au gaz de se mouvoir a` cette vitesse
caracte´ristique. Cette meˆme quantite´ d’e´nergie ne pouvant alors eˆtre alloue´e au
chauffage du gaz.
Cette comparaison entre les deux mode`les met en exergue le proble`me suivant :
le gaz impacte´ par les supernovae est-il obligatoirement entraˆıne´ hors de la galaxie
via un flux comme le postule mon mode`le ou au contraire, celui-ci est-il en majorite´
chauffe´ au sein meˆme de la galaxie sans en eˆtre ve´ritablement expulse´ ?
Des comparaisons supple´mentaires entre ces deux mode`les sont pre´sente´es dans
le dernier chapitre (6) de cette the`se. Elles pointent les fortes difficulte´s rencontre´es
par les mode`les a` reproduire en meˆme temps les masses d’e´toiles et les taux de
formation stellaire.
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Chapitre 5
Un nouvel algorithme : eGalICS
Il faut toujours plus de temps que pre´vu, meˆme en tenant compte de
la loi de Hofstadter
- Douglas Hofstadter (1945-)
Re´sume´
Ce cinquie`me aborde la structuration algorithmique du code eGalICS. Celui-
ci a e´te´ de´veloppe´ suivant une approche modulaire, dite oriente´e objet. Dans
le chapitre pre´ce´dent sont de´crites les re`gles d’e´volution d’un certain nombre
de composantes : halo de matie`re noire, re´servoirs de gaz chaud et froid,
disque et/ou bulbe. La premie`re section de ce nouveau chapitre (Sect. 5.1)
traite du nouvel algorithme, articule´ autour de modules inde´pendants. Cha-
cun de ces modules regroupe les re`gles, facilement modifiables, re´gissant la
composante qu’il de´crit. Cette premie`re section pre´sente e´galement la structu-
ration hie´rarchique de l’algorithme, mise en place entre les diffe´rents niveaux
des composantes. La seconde section (Sect. 5.2) reprend cette organisation
hie´rarchique et pre´sente la me´thode de pas de temps adaptatif mise en place
pour faire progresser chaque composante d’une galaxie et de son environne-
ment en respectant le plus possible son propre temps dynamique. La condition
mise en place ici consiste a` ne pas exce´der, en un pas de temps, une variation
en masse maximale pre´-e´tablie. En paralle`le, deux processus de synchronisa-
tion des e´volutions, lie´s aux couplages entre i) la galaxie et la phase chaude et
ii) le disque et le bulbe, sont aborde´s. Enfin, ce cinquie`me chapitre se termine
(Sect. 5.3) par une description des protocoles de sauvegarde des re´sultats du
mode`le. Ces derniers sont structure´s sous trois formes : i) Une table regrou-
pant, pour un nombre limite´ de pas de temps, l’ensemble des proprie´te´s des
composantes, ii) Un enregistrement, sous la forme de lignes principales de
temps, de´crivant l’e´volution des proprie´te´s d’une galaxie choisie et de son
environnement, iii) Une sauvegarde, en paralle`le de la ligne principale de
temps, de la structure de l’arbre de fusion, accompagne´e d’un grand nombre
de parame`tres pour chacun des halos porte´s par l’arbre.
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5.1. Une orientation objet
5.1 Une orientation objet
D
ans le chapitre pre´ce´dent sont aborde´s les diffe´rents me´canismes de formation
et d’e´volution des galaxies.
5.1.1 Plusieurs composantes, plusieurs niveaux
Ces processus s’articulent autour d’un certain nombres de composantes :
– Le halo de matie`re noire DM : c’est la structure principale. Ses proprie´te´s
dynamiques, ge´ome´triques ainsi que les diffe´rents liens de parente´ et de sous-
structuration qu’elle porte forment un ensemble de contraintes auxquelles la
galaxie, qui se formera en son cœur, sera sensible.
– Le halo baryonique H : cette composante, interme´diaire, rassemble les deux
re´servoirs Hhot et Hcold de gaz chaud et froid mode´lisant respectivement
l’atmosphe`re chaude et la structure filamentaire froide qui se de´veloppent
dans l’environnement direct de la galaxie, sous forte influence du halo de
matie`re noire.
– La galaxie G : cette composante, meˆme si elle pouvait eˆtre conside´re´e comme
essentielle, ne de´finit en re´alite´ qu’une e´tape interme´diaire entre l’environne-
ment constitue´ des re´servoirs Hhot et Hcold et deux autres composantes plus
fondamentales que sont :
– Le disque D : c’est la composante principale de la galaxie. Comme pre´sente´
pre´ce´demment, c’est par un disque de gaz que se forment, sous les hy-
pothe`ses du mode`le, toutes les galaxies. Tout processus d’accre´tion issu de
l’environnement exte´rieur (Hhot et/ou Hcold) alimente la formation d’un
tel disque, meˆme a` la suite d’un e´ve`nement de fusion dit majeur.
– Le bulbe B : cette structure est issue, dans le mode`le pre´sente´ ici, de deux
processus de formation et d’e´volution distincts. Principalement, cette struc-
ture sphe´ro¨ıdale, e´voluant au centre des galaxies ou constituant la majeure
partie des galaxies dites elliptiques, se forme a` la suite d’une collision ma-
jeure entre deux galaxies. Le second mode de formation s’inscrit dans un
rythme plus continu : la migration de grumeaux de gaz forme´s en raison
des instabilite´s gravitationnelles du disque.
L’ensemble de ces composantes repre´sente donc des objets distincts, e´voluant
a` des niveaux de structuration diffe´rents. Tous ces objets interagissent entre eux, ils
e´changent essentiellement du gaz et des e´toiles, aux rythmes explicite´s pre´ce´demment.
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5.1.2 Une structure oriente´e objets
Des composantes aux objets, il n’y a qu’un pas
La structure algorithmique du mode`le pre´sente´e ici s’inspire fortement de cette
de´composition en composantes. Elle est oriente´e autour de plusieurs objets comme :
le halo de matie`re noire DM, les deux re´servoirs tampons Hhot et Hcold ou encore
la galaxie G qui s’articule elle-meˆme autour de deux autres objets : le disque D
et le bulbe B. Les e´changes entre ces deux dernie`res composantes, via les clumps
s’appuient e´galement sur la mise en place d’un objet C, de´die´ a` la mode´lisation de
ces grumeaux de gaz.
L’environnement de la galaxie ne se constitue ici que de gaz chaud et/ou froid.
La description de toute composante de type gaz, mais aussi les e´changes qui peuvent
se mettre en place entre deux de ces re´servoirs, se basent e´galement sur l’utilisation
d’un objet gaz : g. Le disque et le bulbe contiennent bien entendu, en plus d’un
re´servoir de gaz, des populations stellaires. A l’instar du gaz, toute population
stellaire ou tout transfert d’e´toiles d’une composante a` l’autre, seront de´crits par
l’interme´diaire d’un objet : S.
De´finition d’un objet
Le nouvel algorithme, baptise´ eGalICS, se structure donc autour d’objets per-
mettant, non seulement la description des diffe´rentes composantes, mais e´galement
des e´changes possibles entres elles. Il est donc essentiel de de´crire pre´cise´ment ce
que l’on qualifie d’objet.
Un objet regroupe en re´alite´ deux e´le´ments :
– Une structure de de´finition : celle-ci liste les grandeurs qui vont constituer
l’objet. Il pourra s’agir, dans le cadre d’un objet e´le´mentaire comme le gaz g,
de sa masse et de sa me´tallicite´. Pour un objet de type population stellaire S,
la structure de de´finition contiendra par exemple la masse totale des e´toiles
mais e´galement l’aˆge moyen, la me´tallicite´ moyenne ou encore, sous forme de
tables, l’histoire comple`te de formation stellaire.
Les objets plus complexes, comme le disque D ou le bulbe B, s’appuient
directement sur ces objets e´le´mentaires que sont le gaz et les e´toiles. Leurs
structures de de´finition font directement appel a` ces objets. En plus de ces der-
niers, la de´finition d’un disque ou d’un bulbe regroupera des donne´es comme
la taille et la vitesse caracte´ristique, ou encore le temps e´coule´ depuis la
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dernie`re fusion.
– Un ensemble de re`gles et de loi re´gissant l’objet. En effet, meˆme si la struc-
ture de de´finition constitue la nature meˆme de l’objet, ce dernier n’aurait
aucune possibilite´ d’existence sans cet ensemble de re`gles qui fondent les
principes d’e´volution de l’objet. On entend par re`gles d’e´volution la donne´e
de toute relation dictant par exemple les e´changes re´alise´s par cet objet avec
les autres. Les re`gles fixent e´galement les conditions d’e´volution des gran-
deurs caracte´ristiques telles les tailles ou les vitesses. Ces lois s’appuient alors
ge´ne´ralement sur des fonctions, de´pendantes des valeurs actuelles (et passe´es),
d’un certain nombre de grandeurs. Le taux de vidange du re´servoir froid (Eq.
4.7) et la modification de la taille du disque (Eq. 4.22) sont deux exemples
simples de ces re`gles et/ou lois d’e´volution re´gissant un objet.
5.1.3 La proce´dure e´le´mentaire d’e´volution
Principe
De manie`re plus ge´ne´rale, chaque objet de´crivant une composante contient une
proce´dure e´le´mentaire d’e´volution. Celle-ci permet de faire e´voluer, entre deux ins-
tants ti et tf , se´pare´s d’une dure´e δt, la composante de´crite par l’objet.
Vers une organisation hie´rarchique
Cette routine e´le´mentaire d’e´volution, attache´e a` un objet, contient les com-
mandes d’appel des proce´dures d’e´volution des objets de rang infe´rieur. Il se dessine
alors une certaine hie´rarchie entre les objets. En effet, les re`gles re´gissant chaque
objet ne peuvent s’appliquer, par de´finition, qu’a` son niveau de structuration. Les
niveaux infe´rieurs, gaz et e´toiles par exemple, sont mis a` jour par des appels a`
leur propre routine d’e´volution. Ainsi, par exemple, l’objet galaxie G, posse`de une
routine d’e´volution e´le´mentaire : galaxy_evolve, qui permet de faire e´voluer ses
propres caracte´ristiques globales mais e´galement de prendre en compte les e´changes
possibles entre les deux composantes sous-jacentes qu’elle contient : le disque D et
le bulbe B. La routine galaxy_evolve fait alors appel, dans le cadre aborde´ par
la suite, aux proce´dures d’e´volution disc_evolve et bulge_evolve de ces deux
objets.
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5.1.4 Sche´mas d’e´volution hie´rarchique
Le sche´ma d’e´volution se´culaire
La figure 5.1 pre´sente un sche´ma des diffe´rents niveaux de structuration, eux-
meˆmes calque´s sur ceux des composantes.
Figure 5.1 – Structuration hie´rarchique des appels aux proce´dures e´le´mentaires d’e´volution.
Chaque proce´dure s’applique au niveau de structuration caracte´ristique de la composante a` la-
quelle elle est associe´e. Alors que les proce´dures disc evolve et bulge evolve permettent de faire
progresser l’e´volution des contenus, respectivement en gaz et en e´toiles du disque et du bulbe, les
e´changes entre ces deux composantes sont traite´s par la proce´dure halo evolve
La structure hie´rarchique s’initie a` l’e´chelle du halo H. La routine halo_evolve
prend en compte l’alimentation des deux re´servoirs tamponsHcold,Hhot, l’accre´tion
de gaz (a` partir de ces deux composantes) supporte´e par la galaxie G, mais e´galement
le couplage, via les e´jecta, de cette galaxie avec la phase chaude Hhot. La proce´dure
halo_evolve fait appel a` des proce´dures de rangs infe´rieurs telles que :
– baryon_halo_evolve, responsable de l’e´volution des re´servoirs Hcold, Hhot
– galaxie_evolve, en charge de la progression de la galaxie
Pour la galaxie, des niveaux infe´rieurs sont encore possibles avec les e´volutions des
composantes disque, re´alise´es par la proce´dure : disc_evolve et le bulbe pris en
charge par : bulbe_evolve. Au sein d’un ou entre deux niveaux de structuration,
tous les e´changes s’effectuent par la donne´e de taux de transfert. Ces flux, entrant
et/ou sortant, comme il sera de´crit prochainement, sont alors conside´re´s comme
e´tant constants durant l’intervalle de temps δt ou` le processus d’e´volution se´culaire
est applique´.
La prise en compte des e´ve`nements de fusions
Les proce´dures e´le´mentaires d’e´volution ne s’appliquent que durant la pe´riode
d’e´volution dite se´culaire d’une galaxie, e´volution se de´roulant par de´finition entre
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Figure 5.2 – Structuration hie´rarchique des appels aux proce´dures traitant des fusions de
halos. Lorsque deux halos fusionnent durant un pas de temps principal ∆t, les modifications
ge´ne´re´es par le processus sont prises en compte au demi-pas de temps δt1 = δt2 = ∆t/2. Alors
que l’e´volution des deux proge´niteurs est effectue´e via des appels a` la proce´dure e´le´mentaire
d’e´volution halo evolve, les phe´nome`nes engendre´s par la coalescence sont traite´s de manie`re
hie´rarchique. Au meˆme titre que pour l’e´volution, des proce´dures, attache´es aux composantes et
donc aux diffe´rents niveaux de structuration, s’appliquent progressivement, donnant ainsi corps
aux descendants des deux proge´niteurs. Le halo re´sultant de la fusion et la galaxie qu’il contient
doivent alors suivre leurs propres e´volutions. Cette dernie`re est a` nouveau ge´re´e par la proce´dure
halo evolve.
deux e´ve`nements de fusion. Ces derniers, comme argumente´ dans les chapitres
pre´ce´dents, influencent fortement les processus d’e´volution, la structuration et les
proprie´te´s d’une galaxie. Les phases de fusions, conside´re´es comme instantane´es,
sont re´gies par un certain nombre de re`gles qui s’appliquent, au meˆme titre que
l’e´volution se´culaire, au sein d’une proce´dure hie´rarchique. La figure 5.2 sche´matise
ce formalisme.
Un module pour chaque objet
Au sein du code eGalICS, chacun des objets composant une galaxie est imple´mente´
dans un fichier se´pare´ appele´ module. La possibilite´ de changer rapidement une loi
d’e´volution, attache´e a` un objet et donc a` une composante, fait du nouvel algo-
rithme eGalICS un outil facilement adaptable et e´volutif.
5.2 Un pas de temps adaptatif
5.2.1 A chacun son rythme
Des temps dynamiques diffe´rents ...
Comme il vient d’eˆtre de´crit, le nouvel algorithme eGalICS s’attache a` de´crire
la formation et l’e´volution des diffe´rentes composantes d’une galaxie au travers
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de diffe´rents objets qui interagissent. Aux diffe´rents niveaux de structuration sont
attache´s diffe´rents temps d’e´volution caracte´ristiques (tdyn Eq. 3.12, ou tdyn,D Eq.
4.26).
Afin de suivre au mieux chacune des composantes formant une galaxie et son
environnement, il est ne´cessaire, surtout dans les tous premiers instants d’e´volution,
d’ajuster la dure´e des pas de temps d’e´volution a` la dynamique propre de chacune
des composantes. Le nouvel algorithme eGalICS s’appuie donc sur un pas de temps
adaptatif.
Le principe est assez simple. Comme il est de´crit pre´ce´demment, les diffe´rents
taux de transfert entre composantes font intervenir, le plus souvent, des temps
dynamiques ainsi que des masses de gaz et des composantes. On comprend alors
que, si le pas de temps δt suivant lequel une composante est e´volue´e est trop grand,
alors la masse qu’elle contient e´voluera rapidement, modifiant alors fortement la
valeur des taux de transfert a` l’instant t + δt suivant. Il peut alors se de´velopper,
d’un instant a` l’autre, de fortes variations qui peuvent empeˆcher la convergence de
la me´thode de re´solution et ainsi nuire a` la stabilite´ de la solution e´value´e.
... Conduisant a` des pas de temps de dure´e diffe´rente
Afin de s’assurer de la convergence, et donc du bon suivi, dans une limite pre´-
e´tablie, des re´servoirs et des proprie´te´s de chaque composante, la dure´e maximale
sur laquelle une composante peut e´voluer sans re´-e´valuation de ses proprie´te´s est
fixe´e. Ce pas de temps est relie´ aux taux d’entre´e F˙in et de sortie F˙out de la
composante, et a` une variation maximale |∆M | = p% de sa masse ou` p est un
parame`tre fixe´ par l’utilisateur. On obtient ainsi :
δtMAX = p%×M|F˙in − F˙out|
(5.1)
Les mode`les pre´sente´s ici ont tous utilise´ p = 10. Pour le premier pas de
temps d’une composante, celle-ci n’ayant alors aucune masse, la valeur de re´fe´rence
conside´re´e pour M est alors donne´e par :
Mlim,bar = p%× 〈fb〉Mlim,cdm
avec 〈fb〉 la fraction baryonique universelle et Mlim,cdm la masse limite de re´solution
pour les halos de matie`re noire.
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La prochaine section s’attache a` de´crire l’utilisation de ce crite`re pour la mise
en place du sche´ma d’e´volution temporelle permettant de construire l’accre´tion en
gaz de la galaxie.
5.2.2 Des re´servoirs tampons a` l’alimentation de la galaxie
Le cas du re´servoir froid Hcold
L’une des composantes les plus simples en terme d’e´volution est celle de´die´e a` la
structure filamentaire froide Hcold. La masse de gaz qu’elle contient est re´gie (Eq.
4.8) par un taux d’entre´e H˙flt (Eq. 4.5) et un taux de sortie H˙ff (Eq. 4.7). H˙ff
ne de´pend que de la masse de gaz Mcold et du temps dynamique de la structure de
matie`re noire. Le temps d’e´volution acceptable est donc donne´ par :
δtMAXcold =
p%×Mcold
|H˙flt − H˙ff |
(5.2)
Le cas du re´servoir chaud Hhot
Le cas de la phase chaude Hhot est un peu plus complique´. En effet, la phase
chaude est soumise a` :
– Un processus d’alimentation en provenance du milieu intergalactique, H˙sh
(Eq. 4.6)
– Un me´canisme de condensation avec un taux de sortie H˙cool (Eq. 4.17)
– Un flux de gaz chaud issu de la galaxie, G˙wind.
Ce flux de gaz chaud G˙wind, est donne´ sous la forme d’un taux de transfert
moyen, calcule´ sur la totalite´ du pas de temps suivant lequel la galaxie est e´volue´e.
Ce pas de temps est e´gale´, pour des raisons de simplification, a` celui sur lequel
la phase chaude est e´volue´e. Malgre´ cela, d’un pas de temps a` un autre, ce flux
de gaz peut varier en intensite´, s’accroˆıtre ou se re´duire. Ainsi, la prise en compte
de cette possible variation est obligatoire dans le protocole d’estimation du temps
d’e´volution maximum autorise´ pour la phase chaude : δtMAXhot .
Les deux autres taux de transfert, H˙sh et H˙cool, ne de´pendent que de l’e´tat
actuel de la phase chaude (condensation) ou des proprie´te´s du halo de matie`re noire
e´voluant elles sur des temps plus longs ; leurs estimations sont donc imme´diates 1.
1. On parle d’estimations imme´diates, dans le sens ou celles-ci ne de´pendent pas du taux
d’e´jection futur issu de la galaxie. Les flux H˙sh et H˙cool sont inte´gralement fixe´s par la donne´e,
a` l’instant donne´, des diffe´rents parame`tres dont elles de´pendent.
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La seule variable du proble`me ne concerne donc que la progression du flux de gaz
chaud G˙wind produit par la galaxie.
L’e´valuation du pas de temps δtMAXhot est donc accompagne´e de deux bornes
G˙MINwind et G˙MAXwind indiquant les taux d’e´jection infe´rieur et supe´rieur en dessous et
au dessus desquels le crite`re de variation p% n’est plus assure´.
Afin de cibler le cas le plus critique, il est judicieux de ve´rifier si l’e´volution de la
phase chaude est domine´e par les flux entrants (H˙sh et G˙wind) ou par le processus
de condensation (H˙cool).
Dans le premier cas (H˙sh + G˙wind > H˙cool, Fig. 5.3), une augmentation dans le
futur pas de temps du taux d’e´jection G˙wind conduirait a` une violation, par l’exce`s,
du crite`re de stabilite´ ∆M = p%. A contrario, si la phase chaude, est domine´e
par le processus de condensation (H˙sh + G˙wind < H˙cool), une re´duction du taux
d’e´jection conduirait alors a` une de´croissance trop importante de la masse.
Figure 5.3 – Sche´ma de principe du cal-
cul de δtMAXhot . Les deux re´fe´rences ho-
rizontales marquent les limites de varia-
tion a` p% de la masse. Ici, le flux entrant
dans la phase chaude (H˙sh + G˙wind) do-
mine sur le taux de condensation H˙cool.
Les contraintes de variations en masse de
la phase chaude sont donc plus fortes si le
flux moyen G˙wind issu de la galaxie aug-
mente au cours du prochain pas de temps.
δtMAXhot est donc estime´ en supposant une
augmentation de p%.
Le test de comportement est donc effectue´, il conduit aux deux situations sui-
vantes :
δtMAXhot =

p%×Mhot
|H˙sh + (1 + p%)G˙wind − H˙cool|
si H˙sh + G˙wind > H˙cool
p%×Mhot
|H˙sh + (1− p%)G˙wind − H˙cool|
sinon
(5.3)
dans lesquelles on autorise, suivant la situation, une croissance ou une re´duction
de p% du taux d’e´jection G˙wind donne´ pre´ce´demment. A partir de ce pas de temps
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maximal autorise´, on de´duit la borne infe´rieure :
G˙MINwind =

p%×Mhot
δtMAXhot
− H˙sh + H˙cool si H˙sh + G˙wind > H˙cool
(1− p%)G˙wind sinon
(5.4)
et la borne supe´rieure :
G˙MAXwind =

(1 + p%)G˙wind si H˙sh + G˙wind > H˙cool
p%×Mhot
δtMAXhot
− H˙sh + H˙cool sinon
(5.5)
entre lesquelles le crite`re de variation est ve´rifie´.
Le me´canisme stop and re-start
Le calcul du pas de temps δtMAXhot prend donc en compte, dans la mesure du
possible, les futures variations du taux d’e´jection en provenance de la galaxie. Les
deux bornes G˙MINwind et G˙MAXwind indiquent les valeurs limites en dessous et au dessus
desquelles le crite`re de variation n’est plus ve´rifie´.
Ces deux bornes sont communique´es a` la routine d’e´volution de´die´e a` la ga-
laxie. Cette proce´dure permet de faire progresser la galaxie en s’appuyant sur les
e´volutions se´pare´es mais inter-connecte´es (voir Sect.5.2.3) du disque et du bulbe.
Tout au long de la progression, au fil des sous-pas de temps associe´s au disque et
au bulbe, le protocole d’e´volution de la galaxie estime le taux d’e´jection moyen,
sur le temps d’e´volution de´ja` e´coule´. Ce taux moyen est alors compare´ aux deux
limites pre´-e´tablies. S’il s’ave`re que la poursuite de l’e´volution de la composante de
la galaxie conduit a` une violation de l’une ou l’autre de ces limites, la proce´dure
d’e´volution est stoppe´e. Les proprie´te´s de la galaxie et de la phase chaude sont
mises a` jour a` cet instant et un nouveau pas de temps est initie´. C’est le principe
du me´canisme stop and re-start 2.
2. Terminologie issue de l’anglais et pouvant eˆtre traduit dans ce cas par stop et nouveau
de´part.
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Figure 5.4 – Sche´ma de principe du couplage des e´volutions des phases chaude, froide et de la
galaxie. La mise en place d’un pas de temps adaptatif permet, dans la mesure du possible, de faire
progresser chacune des composantes suivant des temps compatibles avec leurs temps dynamiques
propres. Ainsi, comme il est repre´sente´ ici, la phase froide ne sera e´volue´e que sur un seul pas
de temps δtMAXcold alors que la phase chaude, en raison de son couplage avec la galaxie, devra
eˆtre suivie, sur la meˆme pe´riode, sur deux pas de temps. Dans certains cas, le temps d’e´volution
d’une des composantes se voit re´duit afin de respecter les plages de temps durant lesquelles les
taux de transfert, issus de l’ensemble des composantes qui interviennent, sont conside´re´s comme
constants. Ainsi, alors que suite a` la premie`re phase d’e´volution de la phase chaude (tSTOP,1
hot
),
cette dernie`re aurait du progresser jusqu’a` tSTOP,2
hot
, le fait que le flux de gaz sortant de la phase
froide doive eˆtre re´-e´value´ pour tSTOPcold < t
STOP,2
hot
entraˆıne une limitation dans la progression de
la phase chaude.
Couplage des deux e´volutions
Il est donc possible d’estimer les pas de temps δtMAXcold et δtMAXhot suivant lesquels
les phases froide et chaude e´voluent dans les limites pre´-e´tablies. Ces pas de temps
e´tant fixe´s, on conside`re que les taux H˙ff et H˙cool qui alimentent la galaxie a`
partir de ces deux re´servoirs sont constants durant au maximum δtMAXcold et δtMAXhot ,
respectivement.
Comme le montre la figure 5.4, la donne´e de ces deux temps d’e´volution permet
de poser des stops : tSTOPcold et tSTOPhot tout au long des lignes de temps de´die´es
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respectivement aux composantes Hcold et Hhot. Dans ces conditions, si la galaxie
est e´volue´e jusqu’a` l’instant tgal = tcold = thot, le prochain pas de temps durant
lequel elle sera e´volue´e aura une dure´e :
δtgal = MIN(tSTOPcold , tSTOPhot )− tgal (5.6)
Dans la premie`re partie du sche´ma d’e´volution pre´sente´ en figure 5.4, le premier
pas de temps d’e´volution de la galaxie δtgal,1 est contraint par le couplage avec la
phase chaude, le pas de temps permis pour la phase froide e´tant, lui, plus grand.
La galaxie et la phase chaude sont alors e´volue´es, seules. En revanche, dans la
seconde partie du sche´ma, le pas de temps δtgal,2 est limite´ par l’e´volution de
la phase froide. En effet, le taux d’alimentation H˙ff devant eˆtre re´-e´value´ apre`s
tSTOPcold < t
STOP,2
hot , l’e´volution de la galaxie doit eˆtre stoppe´e a` cet instant. Comme
indique´ pre´ce´demment, en raison du fort couplage entre la galaxie et la phase
chaude, il est convenu que le statut d’e´volution de ces deux objets doit eˆtre e´tabli
aux meˆmes instants. Ainsi, meˆme si les proprie´te´s de la phase chaude permettent
une e´volution sur un pas de temps plus long (jusqu’a` tSTOP,2hot ), celle-ci est stoppe´e a`
l’instant tSTOPcold . Les trois composantes, G, Hcold et Hhot pre´sentent alors des temps
d’e´volution tgal, tcold, et thot identiques. Le processus d’e´volution peut alors eˆtre
reconduit.
5.2.3 L’e´volution conjointe du disque D et du bulbe B
Des contraintes d’e´volution diffe´rentes
Dans le mode`le pre´sente´ ici, une galaxie peut se structurer autour de deux
composantes distinctes : un disque D et un bulbe B qui peuvent ne´anmoins interagir
(migration des clumps). Comme pour les objets Hcold et Hhot, le disque et le bulbe
d’une meˆme galaxie peuvent e´voluer sur des temps dynamiques diffe´rents. Le disque
e´tant la seule de ces deux composantes a` supporter l’accre´tion exte´rieure argumente
ce fait.
Ainsi, comme pre´ce´demment, on e´tablit des dure´es d’e´volution maximales pour
les pas de temps lie´s au disque δtMAXdisc et au bulbe δtMAXbulge . Chacune de ces dure´es
d’e´volution est elle-meˆme issue d’une e´valuation des variations en masse des re´servoirs
de gaz et des populations stellaires contenues dans le disque et le bulbe. A l’instar
des e´tudes faites sur les composantes froide et chaude du halo, le pas de temps
maximal autorise´ correspond a` la dure´e minimale d’e´volution, pour le gaz ou les
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e´toiles, conduisant, de part les taux de transfert qui leurs sont attribue´s (Eq. 4.50
et 4.51), a` une variation de leurs masses de p%. De part ce crite`re de minima, ni
la composante de gaz ni la composante stellaire d’un bulbe ou d’un disque ne peut
varier de plus de p% durant un pas de temps. De part la me´thode utilise´e pour
suivre l’e´volution stellaire (Sect. 5.2.5), les populations d’e´toiles ne peuvent eˆtre
e´volue´es sur des pas de temps plus longs que δtstars = 106 ans. Ainsi, cette dure´e
minimale est applique´e comme contrainte supple´mentaire pour l’estimation des pas
de temps lie´s aux composantes de disque et de bulbe abritant des e´toiles.
A l’origine d’un nouveau pas de temps pour la galaxie, les deux composantes
D et B pre´sentent les meˆmes temps d’e´volution. La proce´dure consiste alors a`
estimer les temps d’e´volution associe´s a` chacune des deux composantes et de les
faire progresser sur des temps e´quivalents. La figure 5.5 pre´sente sche´matiquement
l’e´volution croise´e de ces deux objets.
Dans la premie`re partie de l’e´volution, en raison principalement des processus
d’accre´tion qu’il supporte, le disque pre´sente une e´volution plus rapide que celle du
bulbe. Le disque est donc e´volue´, seul, durant deux pas de temps. Durant ce temps,
la dynamique plus lente du bulbe ne ne´cessite qu’une seule e´tape d’e´volution.
Des synchronisations obligatoires
A la suite de cette premie`re e´tape d’e´volution individuelle pour le disque (jus-
qu’a` tSTOP,2disc ), un troisie`me pas de temps est estime´. Ce dernier conduirait le disque
a` e´voluer jusqu’a` tdisc = tSTOP,3
′
disc . Mais, de son coˆte´, l’e´volution du bulbe n’est pos-
sible, dans les limites autorise´es, que jusqu’a` tSTOP,1bulge < t
STOP,3′
disc . Les valeurs des
taux d’e´jections, G˙wind,sn,B et G˙wind,AGN e´tant modifie´es au dela` de tSTOP,1bulge le
re´gime d’e´jection de la galaxie et donc son couplage avec la phase chaude varient
e´galement. Afin de construire le taux d’e´jection moyen issu de la galaxie et ve´rifier
les contraintes impose´es, il est ne´cessaire d’e´tablir un point d’e´volution commun
entre le disque et le bulbe : tgal = tSTOP,3disc = t
STOP,1
bulge . Le temps d’e´volution du
disque est donc stoppe´ au meˆme instant que celui du bulbe. La progression des
deux structures est synchronise´e.
Une seconde contrainte peut entraˆıner la ne´cessite´ d’un point d’e´volution com-
mun au disque et au bulbe. Il s’agit du processus de transfert des clumps. Ce
me´canisme d’alimentation du bulbe par des grumeaux de gaz et d’e´toiles issus du
disque doit eˆtre re´alise´ de fac¸on synchrone entre les deux composantes. C’est pour-
quoi, dans la seconde partie de l’e´volution pre´sente´e en figure 5.5, meˆme si le pas de
temps associe´ au bulbe permettait de poursuivre plus loin son e´volution (jusqu’a
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Figure 5.5 – Sche´ma de principe du couplage des e´volutions des composantes disque et bulbe
constituant une galaxie.
tSTOP,2
′
bulge ), le fait que le disque doive transmettre une partie de sa masse impose la
limite d’e´volution du bulbe. Les deux structures se retrouvent alors avec des temps
d’e´volution identiques : tgal = tSTOP,4disc = t
STOP,2
bulge . Le processus d’e´volution peut
alors eˆtre reconduit.
5.2.4 Pas de temps effectifs pour les diffe´rentes composantes
La figure 5.6 reporte les distributions des dure´es des pas de temps effectifs
applique´s aux diffe´rents niveau de structuration d’un halo et de sa galaxie.
Les valeurs de dure´e de ces diffe´rents pas de temps sont extraites de l’analyse
de l’e´volution, entre z = 11 et z = 0, d’un halo de matie`re noire et de sa galaxie. Le
niveau de structuration infe´rieur, celui des re´servoirs tampons, se voit appliquer des
pas de temps distribue´s entre les intervalles de temps utilise´s pour l’e´volution du
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Figure 5.6 – Distributions des dure´es des pas
de temps effectifs pour trois niveaux diffe´rents de
structuration extraits de l’e´volution, entre z = 11
et z = 0, d’un halo et de sa galaxie. Les histo-
grammes vert, bleu et gris sont de´die´s respecti-
vement au niveau de structuration des compo-
santes du halo de matie`re noire, des re´servoirs
tamponsHcold ouHhot et enfin de la galaxie. Les
dure´es de pas de temps, applique´es a` la structure
de matie`re noire, correspondent aux demi-pas de
temps principaux se´parant deux e´valuations suc-
cessives de la simulation N-corps. Les dure´es des
pas de temps sont progressivement re´duites, au
fur et a` mesure que le niveau de structuration
augmente (halo → galaxie). On remarque que la
dure´e maximale du pas de temps applicable pour
une galaxie n’exce`de jamais la limite δtstars im-
pose´ par la me´thode d’e´volution des populations
stellaires.
halo de matie`re noire, correspondant aux demi-pas de temps principaux se´parant
deux e´valuations successives de la simulation N-corps. Au niveau de structuration
supe´rieur, celui des re´servoirs tampons Hcold ou Hhot, les dure´es de pas de temps
sont distribue´es principalement entre un et un centie`me de celle de´die´e au halo de
matie`re noire. La distribution, pre´sentant un pic proche de l’unite´, indique que les
temps caracte´ristiques d’e´volution de ces deux re´servoirs tampons sont en majorite´
proches de celui du halo de matie`re noire hoˆte. Les plus petites dure´es (δt <
5×10−4 Gyr) sont produites par des pas de temps d’ajustement des progressions, en
vue d’une synchronisation des deux composantes froide et chaude. La distribution
affilie´e a` la galaxie pre´sente un pic tre`s marque´ pour δt = δtstars = 10−3 Gyr en
lien direct avec la contrainte d’e´volution des populations stellaires. Le second pic
δt ' 10−4 Gyr correspond aux pas de temps applique´s durant les phases de flambe´es
de formation stellaire. Comme il a e´te´ de´crit dans le cas des re´servoirs tampons, les
pas de temps de dure´es infe´rieures a` (δt < 5 × 10−4 Gyr) sont applique´s lors des
ajustements de progression, en vue d’une synchronisation de l’e´volution du bulbe
et du disque de la galaxie.
5.2.5 L’e´volution stellaire
L’e´volution des populations stellaires est un point fondamental dans le suivi des
galaxies. Elle se base, comme mentionne´ pre´ce´demment, sur deux mode´lisations,
celle de la nucle´osynthe`se (production de me´taux : yield) et celle du taux de re´-
injection de gaz dans le milieu interstellaire (Devriendt et al., 1999). Les taux de
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production de me´taux (yield) ainsi que ceux de re-injection, sont tabule´s dans le
cadre d’une population stellaire normalise´e en masse, pour des me´tallicite´s diffe´rentes
(Z = 0.001, 0.004, 0.008, 0.02 et enfin 0.04) et des aˆges diffe´rents. Les aˆges sont es-
pace´s de 106 ans durant les dix premiers millions d’anne´es, puis de 107 ans jusqu’a`
cent millions d’anne´es, et enfin de 108 ans jusqu’a` vingt milliards d’anne´es.
Le processus d’e´volution stellaire est entie`rement construit sur l’exploitation de
ces donne´es tabule´es. Il s’articule autour d’une table a` deux dimensions -aˆge(τ)
et me´tallicite´(Z)- dont le nombre de cellules peut atteindre au maximum celui des
tables issues des mode`les de population stellaire (Devriendt et al., 1999).
Lors d’un e´ve`nement de formation stellaire, la masse d’e´toiles forme´es est alloue´e
dans les cellules d’aˆge 0 et distribue´e aux diffe´rentes me´tallicite´s afin de retrouver,
via une moyenne ponde´re´e en masse, la me´tallicite´ du milieu interstellaire a` cette
e´poque. A chaque pas de temps d’e´volution, la masse d’e´toiles contenue dans une
cellule d’aˆge τ et de me´talicite´ Z est mise a` jour en prenant en compte la masse
perdue par re´-injection dans le milieu interstellaire. La masse restante au sein d’une
cellule est alors en partie (au prorata du pas de temps d’e´volution sur l’intervalle
d’aˆge que repre´sente la cellule), transfe´re´e vers la cellule d’aˆge supe´rieur. Afin de
limiter la diffusion de la masse au travers de cette table dont les intervalles en aˆge ne
sont pas e´gaux, il est adjoint a` chaque cellule une horloge qui comptabilise la dure´e
durant laquelle de la masse est effectivement pre´sente dans la cellule. La masse ne
peut alors eˆtre transfe´re´e a` la cellule suivante que si l’horloge indique un temps
de stockage supe´rieur a` l’aˆge de la prochaine cellule. Le temps d’horloge est bien
entendu re´-initialise´ de`s lors qu’une cellule ne contient plus de masse 3. A partir
des diffe´rentes cellules d’aˆges moyens diffe´rents, il est possible de calculer l’aˆge
(ponde´re´ par la masse) de la population stellaire d’une composante. En prenant
en compte non plus les aˆges moyens de chaque cellule mais les intervalles d’aˆge
qu’elles repre´sentent, on peut e´galement estimer l’erreur associe´e.
Graˆce a` ce mode`le d’e´volution tabule´, il est possible de suivre a` tout instant le
taux de re´-injection de gaz issu des vents ou de l’explosion des e´toiles massives vers
le milieu interstellaire de la composante e´tudie´e. Cette donne´e de couplage entre la
population stellaire et le gaz du milieu interstellaire est cruciale dans l’estimation
des variations en masse de chacune des composantes, variations qui doivent eˆtre
quantifie´es pour assurer le calcul du pas de temps adaptatif.
3. En re´alite´, le seuil minimal en masse pour une cellule est e´tabli a` 0.1 M. Toute cellule
pre´sentant une masse stocke´e infe´rieure a` cette limite est re´-initialise´e. Le peu de masse qu’elle
contient est alors affecte´ aux processus de re´-injection.
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5.3 Des re´sultats structure´s et facilement exploi-
tables
Les diffe´rentes proprie´te´s, lie´es aux composantes structurant une galaxie et son
environnement, qui sont accessibles au mode`le pre´sente´ ici, sont nombreuses (90
actuellement). Elles regroupent les donne´es de masse, de taille, de vitesse, d’aˆge ou
encore de temps dynamique pour le halo de matie`re noire, la phase chaude, la phase
froide, le disque, le bulbe ou encore les clumps. L’enregistrement de l’ensemble des
proprie´te´s pour tous les pas de temps d’e´volution est tout simplement impossible.
Les enregistrements de sortie sont donc limite´s. Ils sont effectue´s pour un nombre
restreint et pre´-e´tabli de pas de temps, issus pre´fe´rentiellement de la liste de ceux
auxquels la simulation de matie`re noire a e´te´ sauvegarde´e et/ou les proprie´te´s de
la matie`re noire sont quantifie´es. Le nombre de pas de temps sauvegarde´s e´tant
alors limite´, il est possible en contre-partie de garder trace d’un grand nombre de
quantite´s.
5.3.1 Les tables
Les re´sultats sont sauvegarde´s sous forme de tables au format binaire regroupe´es
au sein d’un fichier FITS. Ce fichier s’articule autour de plusieurs extensions, cha-
cune d’elle correspondant a` un pas de temps diffe´rent de sauvegarde. Le choix du
format FITS a e´te´ retenu pour des raisons de portabilite´. Les informations concer-
nant chaque grandeur enregistre´e peuvent eˆtre adjointes dans l’en-teˆte du fichier.
De plus, l’exploitation de ce type de fichier est relativement simple via le pro-
gramme TOPCAT (http ://www.star.bris.ac.uk/ mbt/topcat/). Ce dernier per-
met, en plus de la visualisation des donne´es, la construction de statistiques globales
ou de grandeurs supple´mentaires, fonctions de celles plus e´le´mentaires, stocke´es
dans la table.
5.3.2 Les lignes principales de temps
En comple´ment de cette table de re´sultats, sauvegardant l’ensemble des pro-
prie´te´s des galaxies identifie´es aux pas de temps se´lectionne´s, le programme eGa-
lICS permet l’enregistrement de ligne de temps. Il s’agit en re´alite´ de la sauve-
garde, au cours du temps, de l’e´volution de l’ensemble des proprie´te´s affecte´es aux
composantes d’une galaxie donne´e. La dite galaxie est suivie le long de la branche
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principale d’un arbre de fusion, branche la plus a` gauche dans l’ensemble des arbres
de fusion pre´sente´s dans ce manuscrit.
Pour cet enregistrement, le format de fichier FITS a e´galement e´te´ retenu. Ces
fichiers de lignes de temps s’articulent autour de plusieurs extensions de´die´es dans
ce cas aux diffe´rents niveaux de structuration :
– Le halo de matie`re noire : cette extension regroupe par exemple l’e´volution
de sa masse, sa taille, ses taux d’accre´tion etc.
– Le halo baryonique : il regroupe les donne´es attache´es aux deux re´servoirs
tampons Hcold et Hhot. Pour ces composantes, on sauvegarde aussi, par
exemple, l’ensemble des proprie´te´s lie´es aux masses, aux tailles, aux tempe´ratures
et aux taux de transferts.
– La galaxie : cette extension sauvegarde les donne´es relatives aux composantes
du disque, du bulbe mais e´galement des clumps et du trou-noir central s’il
existe. Ces objets sont de´crits au travers des masses de leurs composantes de
gaz et d’e´toiles, des tailles caracte´ristiques mais e´galement des temps dyna-
miques et des taux d’e´jection.
Au sein de ces diffe´rentes extensions, une donne´e est commune : le temps d’e´volution
de la galaxie. En revanche, ce temps de vie n’est pas e´chelonne´ de fac¸on identique
entre les composantes. En effet, les donne´es sont enregistre´es au rythme propre
des niveaux de structuration : les donne´es relatives a` la matie`re noire sont ainsi
enregistre´es pour l’ensemble des demi-pas de temps principaux ; les composantes
du halo baryonique Hcold et Hhot sont sauvegarde´es uniquement lorsque les deux
e´volutions sont synchronise´es (voir Sect. 5.2.2 et Fig. 5.4) ; de meˆme pour les com-
posantes disque et bulbe, l’enregistrement n’est effectue´ qu’aux instants de syn-
chronisation des deux objets (voir Sect. 5.2.3 et Fig. 5.5).
Plusieurs lignes de temps sont pre´sente´es dans ce manuscrit, on peut citer les
exemples des figures : 4.19, 4.26 ou encore 4.27.
5.3.3 Les arbres de fusions
Le suivi complet de l’histoire d’une galaxie
Enfin, les re´sultats du programme eGalICS peuvent eˆtre formate´s sous la forme
d’arbres de fusion. Ces arbres portent l’e´volution comple`te de la branche prin-
cipale et de l’ensemble des autres branches, qui ont conduits a` la formation de
la galaxie se´lectionne´e. Ge´ne´ralement, l’arbre de fusion est enregistre´ en paralle`le
de la ligne de temps principale de la galaxie. Anisi, il est possible de suivre avec
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pre´cision l’e´volution des proprie´te´s de la branche principale, et de lui associer les
e´ve`nements de fusion porte´s par l’arbre. Les fichiers de sauvegarde pour ces arbres
sont e´galement au format FITS. Ils contiennent, par leur proce´dure d’enregistre-
ment re´cursive, la structuration comple`te de l’arbre. Cette structuration est alors
interpre´te´e par les outils d’exploitation mis en place pour leurs analyses. Pour
chaque halo membre d’une branche d’un arbre de fusion, un tre`s grand nombre de
proprie´te´s sont accessibles : les masses, les tailles, les temps dynamiques, les taux
d’accre´tion et de formation stellaire etc.
Des outils d’exploitation
Le fichier FITS issu du programme eGalICS ne permet pas l’interpre´tation
directe de la structure d’arbres de fusion. J’ai donc mis en place un certain nombre
d’outils permettant, a` partir du fichier source, de construire et d’animer l’e´volution
de la galaxie porte´e par l’arbre de fusion. Un certain nombre d’arbres de fusion ainsi
reconstruits sont pre´sente´s dans le chapitre 3 de ce manuscrit. Plusieurs options
sont disponibles pour le trace´ des arbres :
– L’identification des structures principales et des sous-structures
– La se´lection d’un nombre fini de branches, les cinquante premie`res par exemple
– La se´lection des N branches les plus massives. Cette option permet de visuali-
ser les e´ve`nements de fusion majeure qui ont eu lieu tout au long de l’e´volution
de la structure. C’est cette option qui a e´te´ utilise´e pour la repre´sentation des
arbres de fusion pre´sente´s dans le chapitre 3.
– La construction d’un code couleur applique´ a` la repre´sentation des halos et
indiquant l’e´volution de l’une des nombreuses proprie´te´s accessibles (voir par
exemple la Fig. 3.7).
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Chapitre 6
Re´guler la formation stellaire, un
proble`me re´current !
Le succe`s c’est d’aller d’e´chec en e´chec sans perdre son enthousiasme.
- Winston Churchill (1874-1965)
Re´sume´
Ce sixie`me et dernier chapitre pre´sente les re´sultats principaux des mode`les
construits durant cette the`se. Apre`s avoir illustre´, au travers de lignes de
temps, les effets de certains me´canismes, l’analyse approfondie qui est re´alise´e
ici s’appuie sur l’e´tude des proprie´te´s statistiques globales des populations
de galaxies. Ainsi, la premie`re section (Sect. 6.1) revient sur les de´finitions
des fonctions de masse et de distribution du taux de formation stellaire, les
deux outils principalement utilise´s. Puis, dans la seconde partie (Sect. 6.2) les
pre´dictions du mode`le standard et de deux de ces variations seront scrute´es.
La section 6.3 de´crit une autre variation du mode`le standard, e´tablie dans le
but de comparer notre mode`le avec l’un de ceux pre´-existant. Cette compa-
raison a pour vocation d’analyser des processus de re´tro-action d’intensite´s
diffe´rentes. La quatrie`me section (Sect. 6.4) tire les conclusions des analyses
et des comparaisons pre´ce´dentes. L’argumentation s’oriente alors sur l’in-
capacite´ constate´e des mode`les existants a` reproduire, pour l’ensemble des
e´poques, la croissance et le contenu stellaire des structures les plus petites
(Mh < 1010.5 M). Les galaxies he´bergeant des populations stellaires de faible
masse sont en effet dans les mode`les beaucoup trop nombreuses. A ce premier
e´chec, il faut ajouter les difficulte´s des mode`les a` reproduite les galaxies tre`s
massives (M? > 1011.5) observe´es a` z ∈ (3 − 4). La dernie`re section (Sect.
6.5) traite la mise en œuvre de recettes ad-hoc de re´gulation de la formation
stellaire. L’un des mode`les s’appuie sur la mise en place d’une composante de
gaz, impropre a` la formation stellaire, qui permet la mise en place d’un de´lai
entre les processus d’accre´tion et de formation stellaire. Les bons re´sultats de
ce mode`le laissent alors entrevoir l’existence de tels me´canismes de re´gulation,
donc la nature est encore mal comprise ou inconnue.
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6.1 Retour sur les outils statistiques d’analyse
6.1.1 Fonctions de masse stellaire et de distribution des taux
de formation stellaire
L
e chapitre 4 de´crit l’ensemble des me´canismes pris en compte dans le mode`le
standard que j’ai de´veloppe´, durant ces trois anne´es de the`se. Tout au long de
la description et de la pre´sentation des processus physiques mis en jeu, un certain
nombre de re´sultats ont e´te´ pre´sente´s ; il s’agissait, dans la majeure partie des cas,
du suivi, au cours du temps, d’une ou plusieurs grandeurs caracte´ristiques associe´es
a` une composante d’une galaxie particulie`re.
Dans ce sixie`me et dernier chapitre, les re´sultats et les pre´dictions du mode`le
standard et de quelques unes de ces variations sont aborde´s dans un cadre plus
ge´ne´ral, statistique.
Nous avons aborde´, au chapitre 1, un certain nombre d’outils statistiques de´die´s
a` l’e´tude de la croissance en masse des galaxies. Les deux principaux outils, utilise´s
majoritairement par la suite sont :
– La fonction de masse stellaire, e´value´e a` plusieurs e´poques. Cette dernie`re
indique le nombre d’objets, identifie´s a` une e´poque donne´e, dont la masse
stellaire est comprise entre m et m + dm. Ge´ne´ralement, les intervalles de
masse sont logarithmiques. L’e´volution de la fonction de masse permet de
suivre l’e´mergence progressive des galaxies hoˆtes de populations stellaires
massives. Elles sont aussi au centre de l’un des proble`mes majeurs des mode`les
de formation et d’e´volution des galaxies : l’exce`s de galaxies a` faible masse
stellaire.
– Le second outil utilise´ par la suite se focalise, non pas comme son homo-
logue sur la masse d’e´toiles de´ja` forme´es, mais sur l’activite´ instantane´e de
formation stellaire. Meˆme si, ge´ne´ralement, la production stellaire est suivie
au travers des fonctions de luminosite´s, les analyses suivantes s’appuieront
directement sur les fonctions de distribution du taux de formation stellaire.
Les relations e´troites entre ces derniers et les luminosite´s UV ou infrarouges,
de´crites dans le chapitre 1, permettent alors les conversions. Cette seconde
distribution donne donc le nombre d’objets, identifie´s a` un redshift donne´,
pre´sentant un taux de formation stellaire dans un intervalle, ge´ne´ralement
logarithmique, fixe´.
En effet, meˆme si l’histoire des galaxies peut eˆtre construite en suivant un grand
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nombre de parame`tres, l’assemblage en masse stellaire des galaxies reste un point
d’e´tude des plus importants et des plus proble´matiques. Cette progression en masse
d’e´toiles est donc au cœur de ce dernier chapitre.
6.1.2 Construction des estimateurs de ces distributions
Dans le mode`le, la construction des deux estimateurs, fonctions de masse stel-
laire et de distribution des taux de formation stellaire, s’appuie sur les tables en-
registrant, pour chaque z, les valeurs de l’ensemble des parame`tres entourant la
description d’une galaxie. Afin de s’approcher au plus pre`s des donne´es d’obser-
vations utilise´es en comparaison, et principalement des redshifts moyens qu’elles
indiquent, les re´sultats des diffe´rents mode`les de´crits par la suite ont e´te´ sauve-
garde´s a` onze instants diffe´rents, correspondant aux redshifts suivants : z = 6.143,
4.000, 3.000, 2.030, 1.778, 1.128, 1.000, 0.299, 0.099, 0.020 et z = 0.000.
Pour la fonction de masse
L’estimateur de la fonction de masse est relativement simple. Pour une e´poque
donne´e, il s’apparente au de´nombrement du nombre d’objets dans un intervalle de
masse donne´, rapporte´ ensuite au volume accessible par la simulation (gal/dex/Mpc3).
L’intervalle d’e´tude en masse s’e´tend de 108 M a` 1012 M. Il est subdivise´ en in-
tervalle logarithmique de largeur constante.
Distribution des taux de formation stellaire
Dans le cas de cette seconde fonction de distribution, la construction de l’es-
timateur est plus difficile. Les complications proviennent du sche´ma d’e´volution
adopte´ en cas de fusion (Fig. 4.2) et du temps caracte´ristique τm utilise´ dans la
fonction d’amplification (Eq. 4.40). En effet, par construction, les e´ve´nements de
fusion sont conside´re´s comme se de´roulant instantane´ment a` la moitie´ d’un pas de
temps principal, ∆t ∈ [0.15 : 0.2] milliards d’anne´es. De cette situation, il faut tirer
deux conse´quences :
– Les e´ve`nements de fusions, ainsi que les effets qu’ils engendrent, s’initient
et se de´roulent syste´matiquement dans la seconde partie du pas de temps
principal. La distribution continue, au fil du temps que doit pre´senter ce type
d’e´ve`nements, est donc rompue.
– De plus, la dure´e caracte´ristique d’un e´ve`nement de fusion e´tant fixe´e a` τm =
2×10−4 milliards d’anne´es, aucun enregistrement de donne´es effectue´, comme
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c’est le cas, a` la fin d’un pas de temps principal, ne peut rendre compte des
effets de tels e´ve`nements sur les taux de formation stellaire. Ces derniers, sous
l’influence de la fonction d’amplification, se sont en effet totalement estompe´s.
Toute distribution construite a` partir de ces enregistrements seraient donc
biaise´e vers les faibles taux de formation stellaire et ne tiendraient pas compte
des effets lie´s aux fusions, ge´ne´ratrices des plus hauts taux de formation
stellaire.
Pour palier a` ce proble`me, il faut proce´der a` une reconstruction, a posteriori,
des effets des e´ve`nements de fusion sur les taux de formation stellaire. Pour cela, la
proce´dure s’appuie sur l’enregistrement du taux de formation stellaire a` l’instant
meˆme de la fusion (S˙new(∆tf = 0)). On rappelle que ce dernier est construit a`
partir du taux de formation stellaire, de´duit du contenu en gaz et des proprie´te´s
dynamiques de la galaxie re´sultante de la fusion, auquel est applique´e une fonction
d’amplification (Eq. 4.40). La valeur prise par cette fonction d’amplification est
maximale a` l’instant de la fusion (∆tf = 0) puis, celle-ci e´tant de´pendante au tra-
vers d’une de´croissance exponentielle du temps e´coule´ depuis le dernier e´ve`nement
de fusion, son impact s’atte´nue progressivement.
La technique adopte´e s’articule alors autour du tirage de deux nombres ale´atoires,
a1 et a2, dont la valeur est distribue´e de fac¸on uniforme entre 0 et 1. Le premier
de ces deux nombre, a1 permet de redistribuer uniforme´ment les e´ve`nements entre
les deux intervalles d’un meˆme pas de temps principal. Ainsi, pour toute galaxie
identifie´e comme e´tant le re´sultat d’une fusion et s’e´tant de´roule´e durant le dernier
par de temps principal, de dure´e ∆t, on conside`re que l’e´ve`nement est observable
si 0 ≤ a1 < 1/2. Au contraire, si 1/2 ≤ a1 < 1, alors on conside`re que la fusion
s’est effectivement de´roule´e dans la premie`re moitie´ du pas de temps et que ses
effets ne sont plus observables. Cette astuce permet de re´cupe´rer, en moyenne, un
e´ve`nement de fusion sur deux, ce qui corrige la distribution initialement biaise´e.
Pour tous les e´ve`nements de fusion restants (0 ≤ a1 < 1/2), on conside`re que
le temps d’observation ne correspond plus a` l’instant exact de l’enregistrement,
qui ne peut pas refle´ter les effets des fusions, mais un instant quelconque, distribue´
uniforme´ment durant la pe´riode de de´croissance du processus d’amplification. C’est
ici qu’intervient le second nombre ale´atoire a2, tire´, on le rappelle, uniforme´ment
entre 0 et 1. Il prend part en tant qu’argument d’une de´croissance exponentielle a`
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l’expression suivante :
S˙merger = MAX
S˙new(∆tf = ∆t/2)︸ ︷︷ ︸t=tenregistrement ; S˙new(∆tf = 0)︸ ︷︷ ︸t=tmerger ∗exp (−a2)︸ ︷︷ ︸
t=tobservation

L’utilisation d’un nombre ale´atoire, distribue´ entre 0 et 1 au sein d’une de´croissance
exponentielle, permet de simuler les effets de la fonction d’amplification (Eq. 4.40),
durant la pe´riode d’efficacite´ maximale, c’est-a`-dire entre l’instant de la fusion
∆tf = 0 et ∆tf = τm, τm e´tant la dure´e caracte´ristique fixe´e d’un tel e´ve`nement.
Les effets sont alors qualifie´s d’observables dans le sens ou` la valeur qui sera alloue´e
au taux de formation stellaire (S˙merger) sera caracte´ristique de la pe´riode d’ampli-
fication ∆tf ∈ [0 : τm]. Afin de ne pas re´duire artificiellement le taux de formation
stellaire, le taux effectif retenu pour l’e´ve`nement de fusion est borne´, en valeur
basse, par le taux de formation stellaire (S˙new(∆tf = ∆t/2)) releve´ a` l’instant de
l’enregistrement, c’est a` dire a` ∆tf = ∆t/2 ou`, par construction, l’amplification
n’est plus perc¸ue.
Se´lection de deux populations
La dernie`re section du chapitre 1 (Sect. 1.5) s’articule autour de la diffe´renciation
de deux populations de galaxies, en fonction de leur activite´ plus ou moins intense
de formation stellaire. En particulier, les e´ve`nements de fusion sont a` l’origine de
processus qui de´clenchent des flambe´es de formation stellaire. Dans la suite de
l’e´tude il sera question de cette population particulie`re. Pour eˆtre membre de cette
se´lection, une galaxie doit : i) eˆtre issue d’un e´ve`nement de fusion re´cent, c’est a`
dire dans le dernier pas de temps principal, pre´ce´dant l’instant d’enregistrement de
ses parame`tres et ii) pre´senter un taux de formation stellaire reconstruit :
S˙merger ≥
〈S˙new〉[Mh,M∗] + ∆[Mh,M∗]S˙new (6.1)
Cette condition est construite sur la moyenne d’ensemble
〈S˙new〉[Mh,M∗] et l’e´cart
type ∆[Mh,M∗]S˙new des taux de formation stellaire S˙new, associe´s aux galaxies a`
e´volution se´culaire (sans fusion dans le dernier pas de temps principal), abrite´es
par un halo de masse caracte´ristique Mh et pre´sentant une masse stellaire M∗. Les
moyennes d’ensemble ainsi que les e´carts types utilise´s sont tabule´s dans des inter-
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valles de taille fixe´e en masse de halo et en masse stellaire. Ainsi, une galaxie sera
conside´re´e a` flambe´e de formation stellaire si elle respecte la condition pre´ce´dente
(Eq. 6.1), applique´e pour les valeurs d’e´cart type et de moyenne d’ensemble cor-
respondant aux intervalles de masses dans lesquels elle se situe. A l’inverse, les
galaxies, ne respectant pas le dit crite`re, sont conside´re´es comme “a` e´volution
se´culaire”, l’amplification lie´e a` l’e´ve`nement de fusion n’e´tant alors pas conside´re´e
comme significative.
A partir de la`, il est possible de de´composer la distribution du taux de formation
stellaire suivant ces deux populations distinctes.
6.1.3 Autres outils
Les densite´s ρsfr et ρ∗
En plus des deux distributions pre´ce´dentes, en masse et en taux de formation
stellaire, les re´sultats des mode`les seront pre´sente´s sous la forme d’e´volution, au
cours du temps, de la densite´ de taux de formation stellaire ρsfr et de la densite´
de masse stellaire ρ∗.
Estimateurs de ces densite´s
Ces deux grandeurs sont estime´es, via les sommes, sur l’ensemble des galaxies
identifie´es a` un instant donne´, des taux de formation stellaire et des masses stel-
laires, lesquels sont divise´s par le volume comobile d’Univers simule´ : Vbox '
1503Mpc3 (Sect. 3.1). Bien entenudu, la densite´ de taux de formation stellaire
ρsfr peut eˆtre de´compose´e suivant les deux populations de galaxies, se´culaire ou a`
flambe´e de formation stellaire.
Le taux de formation stellaire spe´cifique
Comme aborde´ a` la fin du chapitre 1, l’intensite´ de l’activite´ de formation
stellaire peut eˆtre quantifie´e via le taux de formation stellaire spe´cifique, de´fini
comme suit
sSFR = S˙new
M∗
(6.2)
a` partir du taux de formation stellaire S˙new et de la masse stellaire de la galaxie
M∗.
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6.2 Re´sultat du mode`le standard et de ses varia-
tions
6.2.1 Le mode`le m1 et ses deux variations m0 et m2
Le mode`le m1
Le chapitre 4 de´crit l’ensemble des processus baryoniques et des me´canismes
mis en place dans le mode`le standard. Ce mode`le, baptise´ m1, est base´ sur les
donne´es suivantes :
– Le gaz baryonique, pre´sent aux environs d’un halo donne´, se couple a` l’accre´tion
de matie`re noire diffuse, sous les conditions impose´es par le mode`le de photo-
ionisation (Eqs. 4.1, 4.2). Pour ce premier mode`le, la masse de filtrage Mc(z)
ainsi que l’exposant α = 2 sont issus de la parame´trisation donne´e dans les
travaux d’Okamoto et al. (2008) (Annexe B.2).
– Le gaz, ainsi capture´ dans le puits de potentiel, alimente une accre´tion bi-
modale (H˙flt Eq. 4.5, H˙sh Eq. 4.6). La masse accre´te´e est re´partie en deux
phases distinctes, l’une froide Hcold, l’autre chaude Hhot
– Le gaz draine´ par la phase froide filamentaire poursuit sa chute vers le centre
du halo (H˙ff , Eq. 4.7). Le gaz chaud, contenu dans la seconde phase, ne
peut s’effondrer directement. Il doit suivre, en premier lieu, un processus de
condensation radiatif (H˙cool, Eq. 4.17). Suivant ces deux voies, le gaz alimente
alors la formation et l’e´volution de la galaxie au centre du halo de matie`re
noire.
– Le gaz accre´te´ forme un disque D. Ce gaz est progressivement converti en
e´toiles (S˙new, Eq. 4.48). Le parame`tre d’efficacite´ est alors fixe´ a` ε? = 0.02.
– Les fusions majeures (ηm > 1/3 Eq. 4.38) et les processus de migration de
clumps, en provenance du disque instable, sont a` l’origine respectivement de
la formation des galaxies elliptiques et des bulbes au centre des galaxie. Le
gaz contenu dans ces structures est a` meˆme de former des e´toiles.
– Les fusions majeures sont e´galement a` l’origine de la formation des trous noirs
super-massifs au centre des bulbes.
– La redistribution des e´nergies, de´gage´es par le processus d’accre´tion sur le
trou noir central et les supernovae, permet la mise en place d’un flux de gaz
chaud qui est a` meˆme de sortir de la galaxie. Les coefficients d’embranchement
pour la re´partition de l’e´nergie totale sont fixe´s, afin d’attribuer pour les deux
processus, une fraction d’e´nergie cine´tique de respectivement fkin,sn = 0.3 et
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fkin,AGN = 10−3. Une fraction de l’e´nergie restante (1−fkin) est attribue´e en
e´nergie interne (tempe´rature) pour respectivement fth,sn = 0.1 et fth,AGN =
10−3. Le flux de gaz chaud ainsi produit entraˆıne les me´taux forme´s par les
populations stellaires des deux composantes, disque D et bulbe B. Il alimente
pour partie la phase chaude. Celle-ci voit alors sa composition modifie´e, ce
qui influence le processus de condensation et donc l’alimentation en gaz de
la galaxie. L’autre partie du gaz contenu dans le vent s’e´chappe a` jamais du
syste`me (fesc, Eq. 4.71).
Le mode`le m0
La dernie`re section du chapitre 4 (Sect. 4.5) s’attache a` de´crire les phe´nome`nes
de couplage entre la galaxie et la phase chaude. Ces transferts de gaz entre les deux
composantes, assimilables a` un vent ont un impact tre`s important sur l’e´volution de
la galaxie et en particulier sur son assemblage en masse stellaire. Ainsi, la premie`re
variation baptise´e m0 du mode`le standard reprend la meˆme configuration que le
mode`le m1 mais n’autorise ni le chauffage ni l’expulsion, au travers des vents, du
gaz contenu dans les composantes de la galaxie.
Le mode`le m2
Comme il est de´crit dans le chapitre 4, meˆme si l’expression de la fraction
baryonique effective (Eq. 4.1), dictant le couplage entre accre´tion de matie`re noire
et baryons, est en ge´ne´rale la meˆme dans les diffe´rents mode`le existants, les valeurs
des diffe´rents parame`tres la de´crivant peuvent sensiblement changer. Ainsi, alors
que le mode`le m1 utilise la parame´trisation d’Okamoto et al. (2008) et opte pour
α = 1, ce mode`le m2 s’appuie sur le comportement de la masse de filtrage et sur
une valeur de l’exposant α = 2, tels qu’ils sont de´crits dans les travaux de Gnedin
(2000) (Annexe B.2). Ce changement est le seul a` intervenir dans ce second mode`le.
La comparaison de m0 et m2 permettra de visualiser l’impact global de ces deux
parame´trisations diffe´rentes.
6.2.2 Principaux re´sultats de ces mode`les : fonctions de masse
...
La figure 6.1 pre´sente les fonctions de masses stellaires pre´dites par ces trois pre-
miers mode`les. Les diffe´rents cadrans sont de´die´s aux diffe´rentes e´poques sonde´es,
de z ' 6 en bas a` gauche a` z = 0.3 en haut a` gauche. La ligne verticale indique une
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Figure 6.1 – Fonctions de masse stellaire pour les mode`les m0 (rouge), m1 (orange) et m2
(vert). Les diffe´rents cadrans sont de´die´s a` des redshifts diffe´rents, de z = 0.3 en haut a` gauche a`
z = 6.143 en bas a` gauche. La re´fe´rence verticale grise indique une masse stellaire caracte´ristique
Mlim,cdm × 〈fb〉. Les trois fle`ches horizontales indiquent les densite´s correspondant a` 10, 100 et
1000 halos, pour le volume comobile d’Univers pris en compte. La courbe noire en trait plein
mate´rialise la fonction de masse stellaire, mesure´e dans le cadre du programme COSMOS par
Ilbert et al. (2013). Sont e´galement utilise´s, comme points de comparaison, les re´sultats issus des
travaux de Yang et al. (2009) (z = 0.0, ronds), Ilbert et al. (2010) (z ∈ [0.3 : 2.0] carre´s), et de
Caputi et al. (2011) (z ∈ [2.0 : 4.0], triangles). Les comparaisons indiquent plusieurs de´saccords
majeurs. Tout d’abord, a` haut redshift (z > 2), les observations ont un exce`s de galaxies massives.
Alors que l’e´cart est important pour les mode`les m1 et m2, il semble que seul le mode`le sans re´tro-
action m0 puisse former des masses stellaires aussi importantes. En revanche, a` plus bas redshift
(z < 2), ce mode`le m0 produit un fort exce´dent de masse stellaire, pour l’ensemble du re´gime de
masse e´tudie´. Les deux mode`les m1 et m2, de par l’influence de la re´tro-action des supernovae
et du trou noir central, limitent la formation d’e´toiles. Le re´gime des hautes masses stellaires est
mieux reproduit, tout du moins a` bas redshift. Le second point, concerne le re´gime oppose´, celui
des faibles masses (< 1010 M). Pour l’ensemble des e´poques sonde´es, on constate un fort exce`s
de galaxies pre´dites. Bien entendu, c’est le mode`le sans re´tro-action, m0 qui pre´dit le plus gros
exce`s aux bas redshifts (z < 2), meˆme si les deux mode`les, prenant en compte la re´tro-action
supernovae et trou noir, pre´sentent e´galement un tre`s fort exce`s, surtout a` haut redshift (z > 2).
L’exce`s s’estompe a` mesure que le redshift diminue, meˆme s’il reste toujours pre´sent. La diffe´rence
entre les deux mode`les, m1 et m2, re´side dans le processus de photo-ionisation. Alors qu’a` grand
redshift z ' 6, les deux parame´trisations donnent des re´sultats tre`s proches, le mode`le m2, base´
sur les travaux de Gnedin (2000), tend a` re´duire davantage le nombre de galaxies a` faible masse
stellaire. Ceci s’explique par la re´duction plus importante, via la fraction baryonique effective, du
taux d’accre´tion. Meˆme si l’e´cart avec les observations se re´duit a` mesure que le redshift de´croˆıt,
l’exce`s de galaxies a` faible masse stellaire reste pre´sent.
masse stellaire de re´fe´rence construite a` partir de la masse minimale des halos de
matie`re noire, accessible aux mode`les ponde´re´s par la fraction baryonique univer-
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selle : Mlim,cdm × 〈fb〉. Les trois fle`ches grises, de longueurs croissantes, indiquent
les niveaux de densite´ correspondant respectivement, vis-a`-vis du volume d’univers
sonde´, a` 10, 100 et 1000 halos. Les re´sultats des trois mode`les sont confronte´s aux
donne´es d’observations issues des travaux de Ilbert et al. (2013), Ilbert et al. (2010),
Yang et al. (2009) et Caputi et al. (2011) (z ∈ [2.0 : 4.0].
L’absence des galaxies massives a` hauts redshifts
Le premier point important a` relever re´side dans le fort de´saccord, a` haut red-
shift z > 2 et dans le re´gime des hautes masses, entre pre´dictions des mode`les et
observations. Les deux mode`les, m1 et m2, semblent incapables de produire des ga-
laxies abritant des masses stellaires aussi e´leve´es que celles observe´es. Seul le mode`le
m0, sans re´tro-action, peut produire ce type d’objets tre`s massifs. Il semblerait, en
effet, au regard des re´sultats de Ilbert et al. (2013) et Caputi et al. (2011), qu’une
population de galaxies massives, contenant des populations stellaires de´passant
2× 1012 M, soient de´ja` en place a` haut redshift z ' 4. Noter que ce type d’objets
n’apparaˆıt dans les mode`les qu’aux environs de z = 2, a` la suite d’une augmen-
tation progressive de cette limite supe´rieure en masse : ' 1010 a` z ' 6, 6 × 1010
a` z = 4, 1011 a` z = 3. Il semble donc que des processus extreˆmement efficaces
de formation stellaire soient en place a` hauts redshifts. Ces derniers participent a`
l’e´mergence de cette population massive de galaxies.
Le fort exce`s de galaxies a` faible masse stellaire
S’il semble que la mise en œuvre de processus de re´gulation soit incompatible
avec la formation de galaxies massives a` haut redshift, ces meˆmes me´canismes
semblent e´galement incapables de re´duire suffisamment le nombre de galaxies a`
faible masse stellaire, a` ces meˆmes e´poques recule´es (z > 3). En effet, meˆme si
la masse stellaire sonde´e ne peut descendre en dec¸a` de 1010 M a` ces e´poques,
l’intervalle de mesure est suffisant pour constater un certain nombre de proble`mes.
L’e´volution de la pente des fonctions de masse, mesure´es par Ilbert et al. (2013)
et Caputi et al. (2011), n’est pas compatible avec celle pre´dite par les mode`les,
cette dernie`re e´tant beaucoup trop e´leve´e. Si l’on fait l’hypothe`se d’une forme
fonctionnelle proche pour l’ensemble des e´poques, les observations s’accorderaient
vers un aplatissement progressif de la pente dans le domaine des faibles masses. Au
contraire, pour ces hauts redshifts, les fonctions de masse pre´dites par les mode`les
pre´sentent une forte pente, qui ne s’atte´nue pas ou faiblement dans ce re´gime des
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faibles masses. Au fur et a` mesure de l’e´volution des structures, lorsque le redshift
diminue, l’e´cart entre mode`le et observation se re´duit, meˆme si un exce`s de petites
structures persiste toujours dans les mode`les.
Impacts des diffe´rents mode`les de photo-ionisation
Les fonctions de masse, pre´sente´es en figure 6.1, permettent e´galement de dres-
ser un bilan des effets de photo-ionisation. En effet, les mode`les m1 et m2 ne se
diffe´rencient que par un changement de comportement de la masse de filtrage et
des valeurs de parame`tres diffe´rents, issus respectivement des travaux de Okamoto
et al. (2008) et Gnedin (2000). Comme il est pre´sente´ au de´but du chapitre 4, au
travers des taux d’accre´tion en baryons alimentant la galaxie, l’e´volution, avec le
redshift de la masse de filtrage propose´ par Gnedin (2000), tend a` re´duire plus
fortement le flux de baryons s’effondrant sur la galaxie. Cette limitation s’accom-
pagne donc par une re´duction de la masse stellaire forme´e. En effet, meˆme si les
deux mode`les m1 et m2 pre´sentent des fonctions de masse tre`s proches a` z ' 6,
le second mode`le pre´sente une re´duction plus forte du nombre de galaxies a` faible
masse stellaire. L’e´cart se creuse progressivement a` partir de z = 4, pour se stabi-
liser ensuite, pour les plus bas redshifts. Le gain d’e´nergie emmagasine´ par le gaz
ne peut l’empeˆcher de s’effondrer que dans les structures les moins massives, les
puits de potentiel des plus gros halos e´tant suffisamment profonds. De ce fait, les
me´canismes de photo-ionisation n’influencent pas le comportement de la fonction
de masse dans le domaine des hautes masses. Les deux mode`les pre´sentent meˆme
des re´sultats tre`s proches, voire identiques.
6.2.3 ... Relation entre masse stellaire et masse du halo ...
Comparaisons aux e´tudes d’abundance matching
La figure 6.2 pre´sente la relation moyenne, liant la masse du halo de matie`re
noire Mhalo et la masse stellaire Mstar abrite´e par la galaxie e´voluant en son centre.
Chacun des cadrans est de´die´ a` une e´poque donne´e, de z ' 6 en bas a` gauche a`
z = 0.1 en haut a` gauche. Les valeurs moyennes, accompagne´es de leurs dispersions
pre´dites par les trois mode`les m0, m1 et m2, sont repre´sente´es respectivement par
les points rouge, orange et vert. Ces re´sultats sont compare´s a` un certain nombre
d’e´tudes qui explorent cette relation Mhalo, Mstar via la technique dite d’abundance
matching 1. Cette technique s’appuie sur l’hypothe`se que les halos de matie`re noire
1. Terminologie issue de l’anglais pouvant eˆtre traduit par : relation entre les abondances.
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Figure 6.2 – Relations entre la masse stellaire Mstar et la masse du halo de matie`re noire
Mhalo pre´dites par les mode`les m0 (rouge) m1 (orange) et m2 (vert). Chacun des cadrans est de´die´
a` une e´poque, de z ' 6 en bas a` gauche a` z = 0.1 en haut a` gauche. Les deux re´fe´rences, verticale
et horizontale, marquent respectivement la masse minimale des halos de matie`re noire Mlim,cdm
accessible aux mode`les et une masse stellaire de re´fe´rence de´duite de cette dernie`re : Mlim,cdm ×
〈fb〉. Les re´sultats issus des diffe´rents mode`les sont compare´s a` un certain nombre de travaux
explorant la relation Mstar et Mhalo, au travers de la technique dite d’abundance matching. Les
relations mate´rialise´es par les courbes noire et grise sont extraites respectivement de Moster et al.
(2010) et Be´thermin et al. (2012). Les donne´es repre´sente´es par des ronds sont issues des travaux
de Behroozi et al. (2010). Ces comparaisons confirment la production excessive de masse stellaire
dans le mode`le m0, sans processus de re´tro-action, et ce, quelque soit la masse du halo de matie`re
noire. Les deux mode`les m1 et m2 pre´sentent, pour une masse de halo donne´e, une masse stellaire
syste´matiquement plus faible que celle pre´dite par le mode`le m0. L’influence des deux mode`les de
photo-ionisation sont clairement visibles. Comme pre´ce´demment, la parame´trisation de Gnedin
(2000) conduit a` une re´duction plus importante de la masse d’e´toiles. De manie`re ge´ne´rale, les
deux mode`les m1 et m2 donnent des re´sultats, dans le domaine des hautes masses de halo, proches
de ceux e´tablis par les diffe´rentes e´tudes pre´sente´es ici.
les plus massifs abritent les populations stellaires e´galement les plus massives. Ainsi,
en se donnant des formes fonctionnelles et des lois d’e´volution, e´talonne´es par
exemple sur des observations, pour a` la fois la fonction de masse des halos de
matie`re noire et celle des masses stellaires des galaxies, il est possible d’obtenir
la relation moyenne entre ces deux masses en reliant les abondances respectives.
Les relations utilise´es pour comparaison sont extraites des travaux de Moster et al.
(2010), Be´thermin et al. (2012) et Behroozi et al. (2010).
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L’exce`s confirme´ pour les petites structures
La construction de cette relation moyenne et la comparaison aux diffe´rents
autres travaux confirment et comple`tent les interpre´tations effectue´es a` partir des
fonctions de masse. Premie`rement, le mode`le m0, ne prenant en compte aucun
processus de re´tro-action, pre´dit une masse stellaire excessive pour toute masse de
halo de matie`re noire donne´e. De plus, aucune rupture de pente n’est perceptible,
ce qui signifie que l’assemblage de la masse stellaire s’effectue proportionnellement
a` la croissance en masse du halo de matie`re noire, aucun me´canisme ne venant
rompre cette relation. Deuxie`mement, comme il a e´te´ de´crit pre´ce´demment, les
me´canismes de re´tro-action issus des supernovae et du trou noir central, pris en
compte dans les deux mode`les m1 et m2, permettent de re´duire significativement
la masse stellaire dans les halos. On remarque e´galement que le mode`le m2, dont
le mode`le de photo-ionisation est base´ sur les travaux de Gnedin (2000), limite
cette production de masse stellaire de manie`re plus efficace que dans le mode`le m1,
utilisant les travaux de Okamoto et al. (2008). L’e´cart entre les relations moyennes
pre´dites par ces deux mode`les est d’autant plus marque´ que la masse du halo est
faible. De plus, cet e´cart est d’autant plus grand que le redshift est faible. Cela
tient dans le fait que le mode`le propose´ par Gnedin (2000) limite l’accre´tion de
baryons dans les halos les moins massifs plus pre´cocement que le mode`le propose´
par Okamoto et al. (2008). La diffe´rence s’estompe et s’annule progressivement dans
le re´gime des halos de hautes masses (Mhalo > 1011) dans lequel la photo-ionisation
du gaz n’a plus d’impact.
L’hypothe`se d’abondance, supposant que les halos les plus massifs abritent les
populations stellaires e´galement les plus massives, est respecte´e. Notez e´galement
que les deux mode`les m1 et m2 donnent des re´sultats pour les masses e´leve´es de
halos (Mhalo > 1011) en bon accord avec les e´tudes pre´sente´es en comparaison.
Les halos les plus massifs accueillent donc des masses d’e´toiles en accord avec ces
pre´dictions. On de´duit donc que l’exce`s de galaxies, pre´sentant des masses stellaires
faibles, est issu d’une population de halos e´galement de faible masse et non de halos
plus massifs, abritant des galaxies dont la masse stellaire aurait progressivement
de´crue en l’absence de nouveaux e´pisodes de formation stellaire.
6.2.4 ... Distributions des taux de formation stellaire ...
La figure 6.3 pre´sente les fonctions de distribution des taux de formation stel-
laire pour les trois mode`les m0, m1 and m2. Comme pre´ce´demment, les diffe´rents
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Figure 6.3 – Distribution des taux de formation stellaire pour les mode`les m0 (rouge),
m1 (orange) et m2 (vert). Comme pre´ce´demment, les diffe´rents cadrans marquent des e´poques
diffe´rentes, de z ' 6 en bas a` gauche a` z = 0.099 en haut a` gauche. Les trois fle`ches horizontales,
de longueurs croissantes, indiquent les densite´s correspondant a` 10, 100 et 1000 halos dans le
volume d’Univers conside´re´. Les courbes en trait plein et trait pointille´ mate´rialisent respective-
ment la distribution totale, rassemblant l’ensemble des galaxies identifie´es a` un instant donne´, et
la population spe´cifique des galaxies dites a` flambe´e de formation stellaire. Les pre´dictions des
mode`les sont confronte´es aux mesures issues d’observations re´alise´es par Rodighiero et al. (2010b)
(z ∈ [0.15 : 2.25] cercles), Magnelli et al. (2011) (z ∈ [1.55 : 2.05] carre´s), Reddy et al. (2008)
(z ∈ [2.30 : 3.05], triangles) et enfin Bouwens et al. (2007) (z ∈ [6.0 : 4.0], losanges). L’ensemble
des re´sultats pre´sente´s au sein de cette figure est donne´ pour une distribution de masse initiale
(IMF) de Chabrier (2003). On remarque que les plus hauts taux de formation stellaire sont associe´s
a` la population de galaxies a` flambe´e de formation stellaire. Ces structures, venant de fusionner,
sont sujettes a` de violents effets de contraction du gaz, mode´lise´s par la fonction d’amplification.
Une premie`re contradiction apparaˆıt dans ces re´sultats. Les fonctions de masse indiquent un exce`s
de production d’e´toiles dans les petites structures a` grand redshift. De ce fait, on s’attendrait donc
a` observer une sur-e´valuation des taux de formation stellaire pour ces e´poques recule´es. Or cela
ne semble pas eˆtre le cas. En effet les donne´es issues des travaux de Bouwens et al. (2007) sont
en bon accord, dans la majorite´ du domaine sonde´, avec les pre´dictions des mode`les m1 and m2.
Ces re´sultats doivent eˆtre toutefois relativise´s en raison des nombreuses difficulte´s inhe´rentes a`
la me´thode d’estimation des niveaux d’extinction. Une sur-estimation de l’extinction n’est pas a`
exclure dans ce cas. Alors que les pre´dictions semblent proches des observations a` hauts redshifts,
elles sont clairement surestime´es a` z = 3. Puis au plus bas redshifts, ces meˆmes pre´dictions de-
viennent infe´rieures aux valeurs observe´es. Cette diminution du taux de formation stellaire est a`
rechercher dans la sur-consommation pre´coce du gaz qui, vidant progressivement le contenu en
gaz des galaxies, ne leur permet plus de former de nouvelles e´toiles aux rythmes observe´s.
cadrans sont de´die´s aux diffe´rentes e´poques sonde´es. Les courbes en traits continu
et pointille´ mate´rialisent respectivement la distribution pour l’ensemble des galaxies
identifie´es a` un instant donne´, et celle plus restreinte des galaxies dites a` flambe´e
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de formation stellaire. Ces dernie`res sont identifie´es a` partir du crite`re donne´ au-
paravant. Les distributions pre´dites par les mode`les aux diffe´rentes e´poques sont
compare´es a` un jeu de donne´es, issu de re´sultats d’observation : Rodighiero et al.
(2010b) (z ∈ [0.15 : 2.25] cercles), Magnelli et al. (2011) (z ∈ [1.55 : 2.05] carre´s),
Reddy et al. (2008) (z ∈ [2.30 : 3.05], triangles) et enfin Bouwens et al. (2007)
(z ∈ [6.0 : 4.0], losanges). Dans un premier temps, on peut remarquer que les taux
de formation les plus e´leve´s sont syste´matiquement associe´s au processus de fusion,
comme attendu. Les structures, venant de fusionner, sont sujettes a` de violents
effets de contraction du gaz, mode´lise´s par la fonction d’amplification (Eq. 4.40).
Vers un paradoxe
Les fonctions de masse pre´sente´es pre´ce´demment tendant a` indiquer une sur-
production d’e´toiles aux e´poques les plus recule´es. On s’attendrait donc a` constater
une sur-e´valuation des taux de formation stellaire a` ces meˆmes e´poques. Or, il sem-
blerait, au regard des comparaisons effectue´es avec les mesures issues des travaux
de Bouwens et al. (2007), utilisant l’UV, que les taux pre´dits par les mode`les soient
en accord, sur une large gamme, avec ces observations. Ce bon accord constate´
doit tout de meˆme eˆtre relativise´. En effet, les mesures du taux de formation stel-
laire a` partir de l’UV souffrent des difficulte´s inhe´rentes a` la me´thode d’estimation
des niveaux d’extinction. Ces derniers sont en effet tre`s difficiles a` contraindre
sans l’ajout d’informations supple´mentaires en provenance d’observations dans les
gammes infrarouge (rest-frame), ou la prise en compte de raie d’e´mission ne´bulaires
cible´es. Il n’est donc pas a` exclure que ces mesures soient sur-e´value´es. Le compor-
tement de la fonction de distribution pour les hauts taux de formation stellaire est
e´galement discutable. En effet, dans ce re´gime de forte activite´, la prise en compte
des donne´es IR semble encore plus importante, en raison des plus fortes extinctions
pre´sente´es par ces objets tre`s actifs. Si l’on conside`re que la distribution est proche
des observations a` hauts redshifts, il n’en reste pas moins qu’elle est surestime´e a`
z = 3. En revanche, pour les plus bas redshifts, les pre´dictions, apre`s avoir pre´sente´
un bon accord avec les observations pour z ' 2, deviennent infe´rieures aux valeurs
observe´es et ce, meˆme pour les taux les plus e´leve´s issus des fusions. Enfin, on peut
ajouter que, comme attendu, le mode`le m0 pre´dit des taux de formation stellaire
beaucoup trop importants et ce quelque soit l’e´poque. On en de´duit donc qu’une
re´gulation de l’activite´ de formation d’e´toiles est indispensable. Le plus dur semble
alors de la contraindre.
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L’impact d’une formation stellaire continue en e´quilibre avec l’accre´tion
Les sous-estimations du rythme de formation stellaire a` bas redshift sont le
fruit d’une consommation e´leve´e, pre´coce et re´gulie`re, du gaz dans les structures.
Le processus sous-jacent qui semble se dessiner est le suivant : les premiers objets
(Mh < 1011 M) se forment rapidement sous l’influence d’une accre´tion forte
et intense en gaz issu de la phase froide. Cette alimentation ge´ne`re la production
d’e´toiles a` des rythmes tre`s e´leve´s, peut-eˆtre trop e´leve´s. Les forts taux de formation
stellaire pre´dits, applique´s a` des re´servoirs de gaz importants (peut-eˆtre la` aussi
trop importants pour l’e´poque), aboutissent a` la sur-production d’e´toiles dans ces
petites structures.
Ces rythmes de formation stellaires moyens a` e´leve´s s’appliquent tant que la ga-
laxie est alimente´e en gaz frais en provenance d’un mode froid dominant. Formation
stellaire et accre´tion sont alors intimement relie´es. Le rythme de formation stellaire
s’e´quilibre avec le processus d’accre´tion. On parle alors de steady-state mode 2 (e.g.
Bouche´ et al., 2010). Lorsque le mode d’alimentation dominant se de´place du mode
froid au mode chaud, les taux d’accre´tion sont re´duits. Alors que pre´ce´demment,
la galaxie formait ses e´toiles et e´voluait dans un mode re´gulier et e´quilibre´ avec
l’accre´tion filamentaire froide, lorsque celle-ci diminue fortement au profit de la
condensation de la phase chaude, le re´servoir de gaz de la galaxie n’est alors plus
suffisant pour assurer les rythmes de formation stellaire observe´s. Les quantite´s
de gaz pre´sentes sont meˆme parfois insuffisantes pour permettre les flambe´es de
formation stellaire devant re´sulter de l’application de la fonction d’amplification.
Cette baisse de l’activite´ de formation stellaire est donc a` relier a` la baisse
du taux moyen d’accre´tion, lors du passage vers un mode chaud dominant. En
effet, cette atmosphe`re chaude n’est pas suffisamment dense (massive) ou elle est
trop chaude, pour permettre la mise en place d’un processus de condensation,
aboutissant a` des taux de refroidissement comparables au mode froid. Ainsi, cette
rupture de rythme est visible dans les fonctions de masse (Fig. 6.1). En effet,
alors que ces dernie`res pre´sentaient un exce`s dans le re´gime des faibles masses,
on constate que la distribution e´volue, aux masses interme´diaires, et pre´sente des
densite´s de galaxies infe´rieures a` celles observe´es.
Le manque d’efficacite´ du processus de condensation est a` relier a` la forte frac-
tion d’e´chappement (fesc Eq. 4.71) enregistre´e pour les plus petites des struc-
tures. En effet, dans les mode`les m1, m2 pre´sente´s pre´ce´demment, la fraction
2. teminologie issue de l’anglais e´t pouvant eˆtre traduit par, e´tat d’e´qulibre
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du gaz qui quitte le halo est conside´re´ comme de´finitivement perdue. Cette hy-
pothe`se n’est pas retenue comme telle dans le mode`le propose´, par exemple, par
Somerville et al. (2008). En effet, au dela` d’une fraction d’e´chappement (fesc Eq.
4.74) en moyenne beaucoup plus faible pour les structures de masse interme´diaires
(1010 < Mh < 1011 M), le mode`le de Somerville et al. (2008), dans le cadre d’un
cycle lent de re´-accre´tion de la masse e´jecte´e du halo, permet a` l’atmosphe`re chaude
d’accumuler plus de masse. Celle-ci se densifie et le taux de condensation augmente.
Les effets de ces deux processus, fraction d’e´jection plus faible et re´-accre´tion seront
re´-aborde´s par la suite (Sect. 6.3).
6.2.5 ... Et, histoire de la formation stellaire.
Enfin, pour appuyer une fois de plus le constat de la formation pre´coce des popu-
lations stellaires dans les petites structures, il est inte´ressant de suivre, l’e´volution,
d’un coˆte´ de la densite´ du taux de formation stellaire ρsfr, et d’un autre coˆte´ de la
densite´ de masse stellaire ρ?.
-3
-2.5
-2
-1.5
-1
-0.5
 0
012345678
13.76.03.42.21.61.20.90.80.6
lo
g1
0(ρ
sf
r) [
M s
u
n
/y
r/M
pc
3 ]
redshift (z)
age de l’Univers [Gyr]
Hopkins+04
Bouwens+11
Cucciati+12
m0
m1
m2
(a)
 5
 5.5
 6
 6.5
 7
 7.5
 8
 8.5
 9
012345678
13.76.03.42.21.61.20.90.80.6
lo
g1
0(ρ
*
) [M
su
n
/M
pc
3 ]
redshift (z)
age de l’Univers [Gyr]
Wilkins+08
Stark+09
Labbe+10
m0
m1
m2
(b)
Figure 6.4 – Evolution de la densite´ moyenne du taux de formation stellaire (a) et de la densite´
moyenne de masse stellaire (b) au cours du temps. Pour les deux vignettes, les courbes rouges sont
de´die´es au mode`le m0, qui ne conside`re aucun me´canisme de re´tro-action. Les courbes oranges et
vertes mate´rialisent respectivement les re´sultats des mode`les m1 er m2. Dans le cadran gauche,
les courbes en traits plein et pointille´ mate´rialisent respectivement les mesures effectue´es sur la
totalite´ de la population de galaxies et sur la se´lection plus restreinte de celles dites a` flambe´e
de formation stellaire. Dans les deux cas, les pre´dictions des mode`les sont compare´es a` des jeux
de donne´es issues de l’observation : Hopkins & Beacom (2006), Bouwens et al. (2011) et Cucciati
et al. (2012) pour la densite´ du taux de formation stellaire, Wilkins et al. (2008), Stark et al.
(2009) et Labbe´ et al. (2010) pour la densite´ de masse stellaire.
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Ces deux grandeurs sont pre´sente´es en fonction du redshift et/ou de l’aˆge de
l’Univers sur les figures 6.4(a) et 6.4(b). Comme pre´ce´demment, les courbes rouges,
oranges et vertes sont de´die´es respectivement au mode`le m0, m1 et m2, les courbes
en trait plein mate´rialisent l’e´volution du taux de formation stellaire et de la masse
stellaire pour l’ensemble de la population de galaxies forme´es. En revanche, concer-
nant l’e´volution du taux de formation stellaire, les courbes pointille´es, construites
a posteriori, indiquent l’e´volution de la population dite a` flambe´e de formation
stellaire, issue d’e´ve`nements de fusion. Pour les deux e´volutions, les pre´dictions des
mode`les sont compare´es aux observations : Hopkins & Beacom (2006), Bouwens
et al. (2011) et Cucciati et al. (2012) pour la densite´ moyenne du taux de formation
stellaire, Wilkins et al. (2008), Stark et al. (2009) et Labbe´ et al. (2010) pour la
densite´ de masse stellaire.
Comme il a e´te´ pre´sente´ dans le tout premier chapitre de ce manuscrit, l’acti-
vite´ de formation stellaire, observe´e dans notre Univers, pre´sente un pic entre les
redshifts z = 1 et z = 3. Or, ce pic d’activite´, bien qu’existant, est pre´dit par les
trois mode`les pre´sente´s ici a` des e´poques plus recule´es, entre z = 2 et z = 5. De
plus, pour les meˆmes raisons de consommation pre´coce du gaz, le taux de formation
stellaire pre´dit par les mode`les m1 et m2 ne sont compatibles qu’avec les valeurs
basses des mesures. Cela confirme nettement la sur-production d’e´toiles pour cette
pe´riode.
Il est e´galement inte´ressant de noter que, meˆme si l’activite´ lie´e aux fusions suit
l’activite´ mesure´e sur la population totale, la part de formation stellaire dans les
fusions tend a` diminuer avec le temps (l’e´cart entre courbe en trait plein et courbe
pointille´e d’une meˆme couleur augmente avec le temps). Bien entendu, ceci est lie´ a`
la forte de´croissance du nombre de fusion pour les e´poques plus re´centes que z = 1.
Sur ces e´volutions du taux de formation stellaire, l’impact de la mode´lisation du
me´canisme de photo-ionisation est bien visible. Alors que les courbes en traits pleins
orange et vert, mate´rialisant les mesures sur la population totale, pour respective-
ment les mode`les m1 et m2, sont confondues aux redshift z > 4, elles pre´sentent un
e´cart significatif a` plus bas redshift. Ceci confirme la plus forte re´duction, impose´e
au taux d’alimentation en gaz des galaxies, dans le mode`le m2, utilisant le jeu de
parame`tres propose´s par Gnedin (2000).
Pour clore cette section de´die´e aux re´sultats principaux des mode`les m0, m1 et
m2 et afin de corroborer une dernie`re fois l’intensite´ trop importante des me´canismes
de formation stellaire dans les petites structures a` haut redshift, on peut se pen-
cher sur l’e´volution de la densite´ de masse stellaire forme´e au cours du temps (Fig.
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6.4(b)).
La` encore, on constate que l’e´mergence des populations stellaires est plus rapide
que celle mesure´e. Meˆme si, bien entendu, le mode`le, ne prenant pas en compte
les phe´nome`nes de re´troactions, sur-estime tre`s fortement la masse assemble´e pour
l’ensemble des e´poques. Les deux autre mode`les, m1 et m2, ne sont pas non plus
compatibles, pour des redshift z < 2 avec les observations. De plus, la sur-activite´
de formation stellaire, suivie du de´clin anticipe´ de cette dernie`re se visualise, par le
changement progressif de la pente de l’e´volution. L’e´volution de cette pente n’est
d’ailleurs pas non plus compatible avec celle observe´e.
6.3 Comparaison au mode`le de Somerville et al.
(2008) : le mode`le m3
Conditions de la comparaison
Comme cela a de´ja` e´te´ fait a` la fin du chapitre 4, le mode`le standard que je
propose ici, se doit d’eˆtre compare´. On reprend donc, ici, la comparaison de´bute´e
pre´ce´demment avec le mode`le de Somerville et al. (2008), qui sera identifie´ comme
le mode`le m3.
Il est important de rappeler que l’algorithme utilise´ reste celui de´crit dans
cette the`se. Seules les formulations du taux d’e´jection (G˙wind) et de la fraction
d’e´chappement (fesc) ont e´te´ modifie´es, remplace´es par celles propose´es par So-
merville et al. (2008) (Sect. 4.5.7 Eqs. 4.73 et 4.74). De plus, le mode`le propose´
par Somerville et al. (2008) s’appuie sur une mode´lisation des processus de photo-
ionisation issus des travaux de Gnedin (2000). Pour cette raison, les comparaisons
seront effectue´es avec le mode`le m2 qui utilise le meˆme jeu de parame`tres. Il faut
e´galement ajouter que les lois, propose´es par le mode`le de Somerville et al. (2008),
et re´gissant les processus de re´tro-action, en lien avec le trou noir central, n’ont
pas e´te´ imple´mente´es. Les pre´dictions des fonctions de masse, dans le re´gime des
valeurs hautes (M? > 1011 M), s’en trouvent donc fortement affecte´es. Il faudra
donc eˆtre prudent pour les comparaisons dans ce re´gime de masse.
Diffe´rents facteurs de charge
Comme il est de´crit pre´ce´demment, le mode`le Somerville et al. (2008) a e´te´
choisi comme point de comparaison, en raison de la parame´trisation diffe´rente des
processus de re´chauffement et d’expulsion du gaz, en lien avec la redistribution
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Figure 6.5 – Fonction de distribution du fac-
teur de charge. Cette grandeur, de´finie comme le
rapport du taux d’e´jection et du taux de forma-
tion stellaire (κ = G˙wind/S˙new), traduit la pro-
portion de gaz entraˆıne´ par les vents en relation
avec l’activite´ de formation stellaire. Les deux
histogrammes, vert et cyan, sont de´die´s respec-
tivement aux mode`les m2 et m3. Pour plus de
lisibilite´, les deux distributions sont normalise´es
par leurs effectifs totaux. On constate que l’effi-
cacite´ d’entraˆınement est, comme convenu, beau-
coup plus importante dans le mode`le m3, base´
sur les travaux de Somerville et al. (2008). D’un
point de vue observationnel, les mesures spectro-
scopiques tendent a` indiquer des valeurs relati-
vement faibles κ < 10 (Heckman et al., 2000;
Rupke et al., 2002; Bolatto et al., 2013). 0
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de l’e´nergie des supernovae. Bien que de´pendantes toutes les deux du taux de
formation stellaire S˙new, les deux formulations du taux d’e´jection ne permettent
pas d’impacter la meˆme quantite´ de gaz. Une grandeur cle´ permet pre´cise´ment de
mesurer cet impact : il s’agit du facteur de charge 3, construit comme le rapport
du taux d’e´jection sur le taux de formation stellaire :
κ = G˙windS˙new
(6.3)
Ainsi, plus la valeur de κ est e´leve´e et plus, la masse impacte´e (i.e., re´chauffe´e ou
potentiellement e´jecte´e) par les supernovae sera importante.
La figure 6.5 pre´sente les distributions du facteur de charge, calcule´es pour la
composante disque uniquement 4. Les deux histogrammes, vert et cyan, mate´rialisent
les distributions, mesure´es a` z = 1, sur l’ensemble des galaxies pre´sentant un taux
de formation stellaire non nul, issues respectivement des mode`les m2 et m3. Pour
plus de lisibilite´, les deux distributions ont e´te´ normalise´es a` leurs effectifs totaux
respectifs.
Alors que le mode`le standard m2 ne pre´sente pas, en raison du sche´ma de redis-
tribution de l’e´nergie adopte´ (thermique cine´tique), de facteur de charge supe´rieur a`
3. terminologie issue de l’anglais : loading factor.
4. Les processus d’e´jection et de re´tro-action, en lien avec l’activite´ du trou noir central, n’ayant
pas e´te´ imple´mente´s dans le mode`lem3, il est pre´fe´rable de se focaliser sur la composante commune
de disque qui ne subit que l’effet des supernovae. La re´tro-action du trou noir central, ne se mettant
en place que tardivement z < 1, ajoute´e au fait que l’essentiel des e´jecta, produits par les galaxies
aux e´poques les plus recule´es, se concentre dans les disques, argumentent d’autant plus ce choix.
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10, ceux ge´ne´re´s par la mode´lisation propose´e par Somerville et al. (2008) s’e´tendent
jusqu’a` des valeurs de pre`s de 30. Plus pre´cise´ment, pour le mode`le m2, la distri-
bution des valeurs du facteur de charge pre´sente un pic centre´ autour de κ = 3,
alors que celle produite par le mode`le m3 pre´sente une distribution beaucoup plus
e´tendue avec un pic centre´ sur κ ' 20. D’un point de vue observationnel, les me-
sures spectroscopiques tendent a` indiquer des valeurs relativement faibles κ < 10
(Bolatto et al., 2013; Rupke et al., 2002). La redistribution e´nerge´tique, thermique
et cine´tique, adopte´e dans les mode`les m1 ou m2 semble donc justifie´e.
Impacts sur les fonctions de masse et les distributions du taux de for-
mation stellaire.
Les tre`s hautes valeurs prises par le facteur de charge dans le mode`le m3, base´
sur les travaux de Somerville et al. (2008), indiquent qu’une grande quantite´ de
masse sera impacte´e par la redistribution de l’e´nergie des supernovae. Cette masse,
meˆme si la formulation ne propose pas de redistribution explicite entre e´nergie
cine´tique (cre´ation d’un flux sortant) et e´nergie interne du gaz (tempe´rature), est
alors conside´re´e comme impropre a` la formation stellaire. Cette forte redistribution
de l’e´nergie des supernovae, au profit du chauffage, se traduit tre`s nettement dans
l’e´volution des fonctions de masse et des distributions du taux de formation stel-
laire. Ces dernie`res sont pre´sente´es en figure 6.6 et 6.17(b). Comme pre´ce´demment,
les pre´dictions des mode`les sont compare´es a` un jeu d’observations (Ilbert et al.,
2013; Yang et al., 2009; Ilbert et al., 2010; Caputi et al., 2011).
L’effet d’un facteur de charge plus e´leve´ est clairement visible a` grand redshift
dans le domaine des faibles masses (M? < 1011 M). En effet, le mode`le m3 produit
moins de galaxies a` population stellaire peu massive. Pour autant, les densite´s
pre´dites restent, pour ces e´poques, bien au dessus de celles mesure´es. Toujours
pour ces e´poques recule´es, mais a` plus haute masse stellaire, les puits de potentiel
des halos de matie`re noire e´tant plus profonds, les re´sultats des deux mode`les sont
identiques, a` savoir qu’ils ne produisent pas les galaxies massives observe´es. Ces
masses sont infe´rieures d’un facteur 2 a` 3 vis-a`-vis de celle observe´es.
Dans le cadre des taux de formation stellaire, pre´sente´s en figure 6.7, les effets
plus intenses de la re´tro-action supernovae re´duit les taux de formation pour la
totalite´ du domaine de valeurs a` z ' 6 et seulement pour le domaine des faibles
taux de formation entre les redshift z = 4 et z = 3. Cette re´duction affecte aussi bien
les galaxies a` e´volution se´culaire que celles pre´sentant des flambe´es de formation
stellaire.
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Figure 6.6 – Fonctions de masse stellaire pour les mode`les m2 (vert) et m3 (cyan). Les
diffe´rents cadrans sont de´die´s aux diffe´rents redshifts, de z = 0.3 en haut a` gauche a` z = 6.143 en
bas a` gauche. La re´fe´rence verticale grise indique une masse stellaire caracte´ristique Mlim,cdm ×
〈fb〉. La courbe noire en trait plein mate´rialise la fonction de masse stellaire mesure´e dans le
cadre du programme COSMOS par Ilbert et al. (2013). Sont e´galement utilise´s comme points
de comparaison les re´sultats issus des travaux de Yang et al. (2009) (z = 0.0, ronds), Ilbert
et al. (2010) (z ∈ [0.3 : 2.0] carre´s), et de Caputi et al. (2011) (z ∈ [2.0 : 4.0], triangles). A
grand redshift, z > 3, une plus grande fraction du gaz e´tant rendu impropre a` la formation
stellaire par les processus lie´s aux supernoave dans le mode`le m3, on constate une diminution
significative du nombre de galaxies he´bergeant des populations stellaires de faible masse M? <
1010 M. En revanche, les puits de potentiel e´tant trop profonds, aucun changement n’est visible
entre les deux mode`les pour les structures plus massives. L’incapacite´ a` former des populations
stellaires de masse M? < 1011 M est toujours constate´e. A z < 2, les fractions d’e´chappement
fesc e´tant, dans le mode`le m3, en moyenne plus faible que dans le mode`le m2, les atmosphe`res
chaudes, se de´veloppant autour des galaxies du mode`le m3, sont plus massives et donc plus
denses. Le processus de condensation y est donc plus intense. Les taux de transfert du gaz entre
la phase chaude et la galaxie sont donc plus e´leve´s. L’appauvrissement en gaz constate´ pour les
structures de masses interme´diaires (1010 < M? < 1011 M) est donc plus limite´. En revanche,
la distribution, dans le domaine des hautes masses et en l’absence de re´tro-action lie´e a` l’activite´
du trou noir central, n’est pas conforme aux observations. On met, ici, le doigt sur la ne´cessite´ de
re´guler, e´galement pour les structures les plus massives, l’activite´ de formation stellaire.
A plus bas redshift, l’accumulation d’une plus grande quantite´ de gaz dans les
phases chaudes, en lien avec les fractions d’e´chappement plus faible du mode`le
m3, permet la mise en place de processus de condensation plus intenses. Les taux
d’alimentation en gaz, des galaxies e´voluant dans les halos de masses interme´diaires,
sont donc accrus en comparaison a` ceux constate´s dans le mode`le m2. Il en re´sulte
une augmentation du taux de formation stellaire pour ces objets. Des taux de
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Figure 6.7 – Distribution des taux de formation stellaire pour les mode`les m2 (vert) et m3
(cyan), pour diffe´rents redshifts. Les trois fle`ches horizontales, de longueurs croissantes, indiquent
les densite´s correspondant, vis-a`-vis du volume d’Univers pris en compte, a` 10, 100 et 1000 halos.
Les courbes en traits plein et en pointille´ mate´rialisent respectivement la distribution totale,
rassemblant l’ensemble des galaxies identifie´es a` un instant donne´, et la population spe´cifique des
galaxies dites a` flambe´e de formation stellaire. Les pre´dictions des mode`les sont confronte´es aux
mesures issues d’observations re´alise´es par Rodighiero et al. (2010b) (z ∈ [0.15 : 2.25] cercles),
Magnelli et al. (2011) (z ∈ [1.55 : 2.05] carre´s), Reddy et al. (2008) (z ∈ [2.30 : 3.05], triangles) et
enfin Bouwens et al. (2007) (z ∈ [6.0 : 4.0], losanges). L’ensemble des re´sultats pre´sente´s est donne´
pour une distribution de masse initiale (IMF) de Chabrier (2003). A haut redshift, le facteur de
charge e´tant en moyenne plus e´leve´ dans le mode`le m3, on constate une baisse significative du
taux de formation stellaire. A plus bas redshift, la fraction d’e´chappement, en moyenne plus faible
dans le mode`les m3, ge´ne`re la formation d’une phase chaude plus massive et donc plus dense. Les
processus de condensation, e´tant alors plus efficaces, le taux d’alimentation en gaz de la galaxie
est en moyenne plus e´leve´. La rupture de pente, constate´e dans le mode`le m2 et lie´e a` cette forte
diminution de l’accre´tion en provenance de la phase chaude, n’est pas effective dans le mode`le m3.
L’accre´tion e´tant plus forte, le re´servoir de gaz de la galaxie est alors converti plus efficacement
en e´toiles. Les taux de formation stellaire a` bas redshift sont donc plus importants dans le mode`le
m3. Alors que ces derniers sont en bon accord avec les observations a` z = 1 et z ' 2, les taux de
formation stellaire semblent eˆtre surestime´s a` z ' 0.1 par ce meˆme mode`le m3. La raison est a`
rechercher dans l’absence de re´tro-action lie´e au trou noir central.
formation plus e´leve´s (Fig. 6.7), applique´s a` des re´servoirs de gaz en moyenne plus
importants, conduisent a` une densite´ de galaxies plus importante dans le domaine
des masses stellaires interme´diaires (1010 < M? < 1011 M).
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z ' 0 et action du trou-noir central
Les vignettes supe´rieures gauches des figures 6.6 et 6.7 pre´sentent la fonction de
masse et la distribution du taux de formation stellaire pour des redshifts respectifs
de z = 0.3 et z ' 0.1. Le mode`le m3, utilisant la mode´lisation des processus de
re´tro-action propose´e par Somerville et al. (2008), pre´sente des sur-estimations du
nombre de galaxies tre`s massives et des taux de formation stellaire. Ces re´sultats
sont a` mettre au compte de l’absence de processus de re´tro-action lie´s a` l’activite´
du trou-noir central.
En effet, on rappelle que ces processus n’ont pas e´te´ inte´gre´s au mode`le m3.
Or, il semble, au regard, par exemple, des travaux de Cattaneo et al. (2006) et
de Croton et al. (2006), que la prise en compte de ces processus de re´tro-action
lie´s au trou-noir soit une condition indispensable a` la limitation de la formation
stellaire dans les galaxies he´berge´es dans les halos les plus massifs. Meˆme si les
processus d’action ne sont pas encore bien e´tablis, les diffe´rents travaux traitant
ce sujet s’accordent sur le besoin de re´duire (Croton et al., 2006), voire de stopper
totalement (Cattaneo et al., 2006) l’alimentation en gaz en provenance de la phase
chaude.
Dans notre approche, la construction d’un flux de gaz tre`s chaud T ' 107 K,
associe´ a` l’activite´ du trou-noir central, et le suivi explicite de la tempe´rature et
du profil de densite´ de la phase chaude, s’inscrivent dans la volonte´ de suivre ce
processus. Le mode`le m2 utilise cette approche. Le fort chauffage et la forte fraction
d’e´chappement qui lui sont associe´s permettent de re´duire tre`s fortement le taux de
condensation et donc de re´duire le taux de formation stellaire et la progression de
l’assemblage en masse stellaire des galaxies abrite´es par les halos les plus massifs.
Malgre´ cela, l’hypothe`se de redistribution homoge`ne de l’e´nergie interne dans
l’atmosphe`re chaude limite son impact. En conse´quence, le processus doit eˆtre am-
plifie´. Pour cela, les mode`les m1 et m2 s’appuient sur un effet supple´mentaire.
Lorsque le trou-noir est conside´re´ comme actif (Lbol,AGN > 0.01LEdd, Eq. 4.72), la
progression du temps d’horloge, associe´e au processus de condensation de la phase
chaude, est stoppe´e. Ainsi, le rayon rcool (Eq. ??), de´finissant la re´gion au sein de
laquelle le processus de condensation est possible, ne peut plus e´voluer. L’hypothe`se
sous-jacente consiste a` conside´rer qu’un tel processus intensif de chauffage ne peut
eˆtre couple´ a` une progression de l’intensite´ du processus de condensation. Ceci li-
mite encore davantage l’efficacite´ du processus d’alimentation en gaz de la galaxie.
Bien entendu, de`s lors que le trou noir ne respecte plus le seuil minimal d’acti-
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vite´, le temps d’horloge de la phase chaude reprend sa progression avec l’e´volution
temporelle.
Ce me´canisme conduit, comme souhaite´, a` une forte limitation de la croissance
en masse stellaire des galaxies hoˆtes des halos les plus massifs. En revanche, son
impact est trop pre´coce et mal distribue´ dans le domaine de masse. En effet, l’ap-
parition des ruptures de pente, constate´es dans les fonctions de masse et les dis-
tributions du taux de formation stellaire, correspond a` l’e´mergence des trou noirs
actifs. Il agissent donc trop toˆt. De plus, la modification de la pente de la fonc-
tion de masse, associe´e a` la mise en place de ce phe´nome`ne, n’est pas compatible
avec celle observe´e. En conse´quence, il semble que l’action du trou noir central soit
un me´canisme complexe qui se doit d’eˆtre approfondi, meˆme si sa mise œuvre via
la re´duction de l’efficacite´ du processus de condensation semble une bonne piste
de recherche, corrobore´e par plusieurs travaux (e.g. Cattaneo et al., 2006; Croton
et al., 2006).
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Figure 6.8 – Evolution de la densite´ moyenne du taux de formation stellaire (a) et de la densite´
moyenne de masse stellaire (b) au cours du temps. Dans les deux vignettes, les courbes vertes et
cyan mate´rialisent respectivement les re´sultats des mode`les m2 er m3. Dans le cadran gauche, les
courbes, en trait plein et en pointille´s, mate´rialisent respectivement les mesures effectue´es sur la
totalite´ de la population de galaxies et sur la se´lection plus restreinte de celles dites a` flambe´e
de formation stellaire. Dans les deux cas, les pre´dictions des mode`les sont compare´es a` des jeux
de donne´es issus de l’observation : Hopkins & Beacom (2006), Bouwens et al. (2011) et Cucciati
et al. (2012) pour la densite´ moyenne du taux de formation stellaire, Wilkins et al. (2008), Stark
et al. (2009) et Labbe´ et al. (2010), pour la densite´ de masse stellaire.
Pour clore cette comparaison, il est important de ve´rifier l’impact d’un me´canisme
de re´tro-action plus intense sur l’assemblage en masse et sur l’e´volution du taux
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de formation stellaire au cours du temps. Comme pre´ce´demment, les figures 6.8(a)
and 6.8(b) pre´sentent l’e´volution de ces deux grandeurs. Les pre´dictions du mode`le
m3, utilisant la description des processus de re´tro-action issue du mode`le de So-
merville et al. (2008), sont mate´rialise´es par les courbes cyan. L’effet le plus visible
tient dans la translation du pic de formation stellaire vis-a`-vis du mode`le standard
m2, utilisant le meˆme mode`le de photo-ionisation. En effet, le fait de permettre,
dans le mode`le m3, le chauffage d’une plus grande quantite´ de gaz, le rendant ainsi
impropre a` la formation stellaire, retarde significativement la production d’e´toiles.
On remarque donc que le maxima d’intensite´ est localise´ entre les redshits z = 3
et z = 1, pe´riode qui s’accorde avec les re´sultats issus d’observation (Hopkins &
Beacom, 2006; Bouwens et al., 2011; Cucciati et al., 2012). Meˆme si la comparaison
semble indiquer un bon accord avec les observations, il ne faut pas perdre de vue
le fait que les fonctions de masse e´value´es pour une grande gamme de redshifts
indiquent une masse stellaire trop importante dans les objets de faible masse et ce,
d’autant plus que le redshift est e´leve´.
Pour les bas redshifts z < 1, l’exce`s de formation et de masse stellaire est une
conse´quence directe de la non prise en compte des processus de re´tro-action lie´e a`
la formation et l’e´volution du trou-noir central, ou plus ge´ne´ralement en relation
avec les effets d’environnement dans les structures les plus massivess.
On peut enfin ajouter que le de´veloppement plus prononce´ de l’atmosphe`re
chaude dans le mode`le m3, conduisant a` des taux e´leve´s de condensation de la phase
chaude, confe`re aux galaxies une re´serve en gaz plus importante que dans celles
issues du mode`le m2. Ainsi, ce re´servoir de gaz e´tant plus important, les phases de
flambe´e de formation stellaire, induites par les fusions, peuvent e´galement eˆtre plus
intenses. Le plus faible e´cart constate´ dans le mode`le m3 entre les distributions
du taux de formation stellaire, calcule´es sur l’ensemble de la population (courbe
trait plein), et sur le groupe plus restreint des galaxies a` flambe´e de formation
stellaire (courbes pointille´es), vis-a`-vis de celui re´sultant du mode`le m2, peut donc
s’expliquer par cette plus grande quantite´ de gaz disponible.
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6.4 Un constat d’e´chec
6.4.1 L’inefficacite´ des me´canismes de re´gulation de forma-
tion stellaire conduisant a` la sur-production de ga-
laxies peu massives
Retour sur les travaux pre´sente´s ici ...
Les diffe´rents re´sultats pre´sente´s pre´ce´demment, et issus de mode`les prenant
en compte des intensite´s diffe´rentes pour les me´canismes de photo-ionisation et
de re´tro-action, s’accordent malgre´ cela sur un point : la sur-production de masse
stellaire dans les structures les moins massives. Ces dernie`res, e´tant historiquement
les premie`res forme´es, ce proble`me de formation stellaire excessive est d’autant plus
prononce´ que le redshift est e´leve´.
Pour ces travaux de the`se, j’ai essentiellement pris en compte deux jeux de pa-
rame`tres diffe´rents pour les processus de photo-ionisation (Gnedin, 2000; Okamoto
et al., 2008). Les deux mode`les, m1 et m2, qui leurs sont de´die´s, pre´sentent des
diffe´rences significatives a` bas redshift, mais, malgre´ cela, la limitation des taux
d’accre´tion, conse´quence directe de la photo-ionisation du gaz par les quasars et les
premie`res population d’e´toiles, ne semble pas eˆtre suffisamment forte pour signi-
ficativement re´duire l’activite´ de formation stellaire dans les structures de faibles
masses.
En plus de la photo-ionisation du gaz, les mode`les standards, que j’ai de´veloppe´s
dans ces travaux, prennent en compte les effets de re´tro-action lie´s a` la redistribu-
tion dans le milieu interstellaire de l’e´nergie produite par les explosions d’e´toiles en
fin de vie et/ou l’activite´ du trou-noir e´voluant au centre de la galaxie. Ces deux
me´canismes, s’appuyant sur le chauffage ou l’expulsion pure et simple du gaz du
milieu interstellaire, ne semblent pas non plus eˆtre assez puissants pour re´duire si-
gnificativement la production d’e´toiles, et ce, meˆme dans le cas d’une redistribution
tre`s favorable (m3 : Somerville et al. (2008)) de l’e´nergie.
... Et commentaires sur quelques autres mode`les de la litte´rature
Ce proble`me de re´gulation de la formation stellaire est omnipre´sent dans l’en-
semble des mode`les semi-analytiques, propose´s par les diffe´rentes e´quipes au travers
le monde. Certains de ces mode`les (Somerville et al., 2008; Guo et al., 2011) jouent
la carte de l’e´jection intensive. Ils proposent ainsi, dans le cadre des petites struc-
tures a` grands redshifts, des facteurs de charge extreˆmement importants couple´s a`
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Figure 6.9 – Fonction de masse stellaire pre´dite par le mode`le semi-analytique de formation
et d’e´volution des galaxies, propose´ par Guo et al. (2011) (The Munich model). On constate
que ce mode`le, comme ceux construits durant cette the`se, pre´dit une sur-production d’e´toiles
dans les petites structures pour les redshift z > 1. Les objets pre´sentant une masse stellaire M? <
1010.5 M sont en effet trop nombreux. De plus, les structures les plus massives (M? > 1011 M),
observe´es a` ces meˆmes e´poques ne sont pas forme´es par ce mode`le. On retrouve e´galement ce
proble`me dans les mode`les de´veloppe´s dans ces travaux.
l’utilisation d’un re´servoir de gaz exte´rieur au halo (intergalactique), alimente´ par
le gaz ne pouvant rester captif de ce dernier. Comme pour le mode`le de (Somerville
et al., 2008), la vitesse des vents est fixe´e a` une valeur constante Vwind = 650 km/s
ce qui, au regard des observations, est une vitesse tre`s e´leve´e, mais qui permet
d’assurer l’expulsion du halo 5. En effet, les vitesses moyennes pour le flux de gaz
sortant sont mesure´es dans une gamme allant de 100 km/s a` 650 km/s (e.g. Shapley
et al., 2003; Verhamme et al., 2008; Weiner et al., 2009).
Cette approche, encore un cran plus en avant en terme d’efficacite´s vis-a`-vis
du mode`le m3 (Somerville et al., 2008), donne de bons re´sultats aux bas redshifts
mais ne semble toujours pas eˆtre en mesure de reproduire le domaine infe´rieure des
fonctions de masse stellaire a` grands redshifts (z < 1). La figure 6.9 est extraite
de Guo et al. (2011). On constate nettement l’exce`s important d’objets pre´sentant
des faibles masses stellaires (M? < 1010.5 M).
5. La question de la quantite´ d’e´nergie ne´cessaire a` la mise en place de telles vitesses globales
pour les supernovae se doit d’eˆtre pose´e. Quelle e´nergie reste-t-il alors pour le chauffage et le
rayonnement ? La formulation des taux d’e´jection dans les travaux de Somerville et al. (2008)
et/ou Guo et al. (2011) ne permettent pas de les exprimer simplement.
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En paralle`le au fait que la mise en place de processus d’e´jection intensifs ne
semble pas plus a` meˆme de reproduire les fonctions de masse, elle s’accompagne
d’un effet inde´sirable dans le domaine des structures de masses interme´diaires <
Mh < 1010.5 M. En effet, les tre`s hautes vitesses, attribue´es au flux sortant,
imposent dans le mode`le de Guo et al. (2011) une forte fraction d’e´chappement,
et ce, meˆme pour les halos de masses interme´diaires. Ainsi, si rien n’est fait, le
coude de la fonction de masse n’est pas reproduit. A l’image des fonctions de
masse pre´sente´es en figure 6.1, les distributions pre´dites traversent litte´ralement,
aux alentours de M? < 1010 M, celles issues des observations. Pour une large
gamme de redshifts, les densite´s de galaxies observe´es sont alors supe´rieures, dans
ce domaine particulier de masse (1010.5 < M? < 1011.5 M), a` celle pre´dites par les
mode`les. L’explication est simple, la sur-production d’e´jecta, couple´e a` la re´duction
de l’accre´tion, en raison du basculement vers un mode chaud dominant, ne permet
plus au galaxies d’eˆtre alimente´es suffisamment en gaz. Le rythme de formation
stellaire se voit alors fortement re´duit. Pour palier a` ce proble`me, les mode`les
font appel a` un cycle de re´action a` long temps dynamique (Guo et al. (2011) Eq.
23 ; (Somerville et al., 2008) Eq. 14). Le gaz, initialement e´jecte´ et stocke´ dans le
re´servoir intergalactique, est progressivement re´-inte´gre´ a` la phase chaude. Il subit a`
nouveau les processus de condensation et vient ainsi augmenter le taux d’accre´tion
sur la galaxie 6.
6.4.2 Quid de la densite´ de structures peu massives ?
Meˆme si dans les mode`les semi-analytiques ou les simulations hydrodynamiques
le proble`me de la sur-production de masse stellaire dans les structures les moins
massives a toujours e´te´ aborde´ sous l’angle d’une mauvaise prise en compte des
processus de re´tro-action, une seconde hypothe`se se doit d’eˆtre pose´e. En effet, deux
raisons peuvent expliquer la faible densite´ de galaxies observe´es dans ce re´gime des
faibles masses stellaires.
– Soit, et c’est le chemin pris ge´ne´ralement, les phe´nome`nes de re´tro-action
sont en effet mal compris et mal pris en compte. Les galaxies, abrite´es par
les halos de matie`re noire les moins massifs, qui peuplent excessivement ce
re´gime de masse, seraient alors en re´alite´ distribue´es sur une plus grande
plage de masse, certaines pre´sentant des masses stellaires plus importantes,
6. Un certain nombre de questions peuvent se poser alors : quel est l’e´tat du gaz dans ces
composantes inter-galactiques ? Pourquoi ne condense-t-il pas durant de si longues dure´es ? Quelles
sont pre´cise´ment les conditions de la re´action ?
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d’autres beaucoup plus faibles.
– Soit, et c’est la` toute l’interrogation, les halos de matie`re noire de faibles
masses, hoˆtes de ces nombreuses galaxies, sont en fait eux-meˆme trop nom-
breux. L’origine du proble`me serait alors beaucoup plus profonde, remettant
en cause le mode`le standard de la cosmologie.
On comprend alors, au regard des exceptionnels re´sultats de la mission Planck
et des nombreuses observables (e.g. lentillage gravitationnel, structure des amas,
courbes de rotation), parfaitement explicables via le mode`le actuel de la matie`re
noire, qu’il semble tre`s peu probable que ce paradigme soit mis en de´faut, d’autant
plus que les processus physiques intervenant au cœur des phe´nome`nes de re´tro-
action, supernovae et trous noirs actifs, sont en effet loin d’eˆtre parfaitement com-
pris et maˆıtrise´s. Les mode`les de re´tro-action et de re´gulation seront donc encore
au centre des attentions de nombreux futurs travaux.
6.5 Des principes forts de re´gulations aux faibles
masses
6.5.1 Deux voies distinctes de re´gulation
De la sur-production d’e´toiles dans les structures peu massives, il est trivial
de de´duire la pre´sence excessive, dans les galaxies forme´es, de gaz en mesure de
former des e´toiles. Pour re´duire cette masse de gaz, on peut invoquer deux raisons
possibles :
Je ne suis jamais arrive´ !
La premie`re consiste a` conside´rer que le gaz n’a, en re´alite´, pas pu eˆtre accre´te´
si rapidement par la structure galactique, tout du moins pas en si grande quantite´.
Le gaz n’ayant pu refroidir aussi rapidement que cela est conside´re´ dans les mode`les
a` l’heure actuelle.
On retrouve, ici, l’ide´e de re´gulation de l’accre´tion, porte´e par des me´canismes
de type chauffage a` grande e´chelle, du gaz inter-halos. Les phe´nome`nes de photo-
ionisation en sont un exemple. Peut-on alors envisager des processus aboutissant
a` un tel type de chauffage a` grande e´chelle ? Certains e´voquent les rayonnements
cosmiques de haute e´nergie. Ces derniers sont produits par les phe´nome`nes les plus
violents de notre Univers, comme l’activite´ des trous noir ou les collisions d’e´toiles.
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L’impact de tels rayonements sur le gaz est encore mal compris. Les facteurs de
couplage entre ces radiations et le gaz sont difficile a` contraindre. Mais, faut-il
encore que l’e´volution des structures de´ja` forme´es puisse conduire a` l’e´mergence de
tels phe´nome`nes. Le proble`me dit de la source se pose alors. Comment savoir a` quel
moment une re´gulation trop importante d’un phe´nome`ne conduit au paradoxe de la
non existence de la source meˆme de re´gulation ? En d’autres termes, comment savoir
a` quel point l’accre´tion sur les structures peut eˆtre re´duite, tout en conservant la
possibilite´ de formation des trous noirs et d’une population stellaire suffisamment
de´veloppe´e pour produire le rayonnement, source du chauffage ?
Je suis tre`s vite reparti !
Le second mode de re´gulation consiste a` conside´rer que le gaz est effectivement
accre´te´, qu’il participe a` la production d’e´toile mais que les phe´nome`nes lie´s a`
la formation et a` l’e´volution stellaire conduiraient a` rendre impropre une grande
fraction du gaz, par chauffage ou par injection d’e´nergie turbulente. On se place
alors dans le domaine des re´tro-actions qui ont e´te´ aborde´es tout au long de ce
manuscrit. Les tests et les comparaisons mene´s durant cette the`se semblent indi-
quer une certaine inefficacite´ de ces processus a` re´guler suffisamment la formation
stellaire. Meˆme dans les cas les plus extreˆmes, impliquant des facteurs de charge
tre`s importants, les densite´ de galaxies produites ne sont pas en accord avec les
observations. Alors, comme pre´ce´demment, peut-on envisager l’existence d’autre
me´canismes de chauffage ou des me´canismes permettant l’expulsion d’une grande
quantite´ de gaz ? Les re´cents travaux de Agertz et al. (2012) citent l’exemple du
phe´nome`ne de pression de radiation. En effet, les photons e´mis par les e´toiles, sur-
tout jeunes, exercent sur l’environnement une certaine pression, certes faible mais
qui, inte´gre´e sur l’ensemble des sources de rayonnement et sur le temps, pourrait
conduire a` un effet significatif cre´ant un flux global de gaz. Piste a` suivre ? !
6.5.2 Le mode`le de Bouche´ et al. (2010)
Les travaux mene´s par Bouche´ et al. (2010) explorent la premie`re hypothe`se,
celle de la non-accre´tion.
Un mode`le simple de croissance des structures
Par la donne´e d’une relations moyenne, issue de mesures effectue´es sur des
simulations hydrodynamiques, traitant l’e´volution du taux de croissance en masse
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des structures de matie`re :
M˙h = 510
(
Mh
1012
)1.1(1 + z
3.2
)2.2
M/an
Bouche´ et al. (2010) de´duisent, sous la contrainte d’un parame`tre d’efficacite´ (εin)
et d’un couplage matie`re noire-baryons, s’effectuant a` hauteur de la fraction ba-
ryonique universelle 〈fb〉, le taux d’alimentation en baryons d’une structure.
M˙gas = εin 〈fb〉 M˙h M/an (6.4)
La quantite´ de gaz accumule´ progressivement est alors soumise a` la formation
stellaire et a` l’expulsion de gaz. La transformation du gaz en e´toiles est effectue´e
dans les conditions de la loi de Kennicutt (1998b) (Sect. 4.4.6 Eq. 4.48). Le temps
dynamique utilise´ suit la relation :
tdyn = 2× 107
(
1 + z
3.2
)−1.5
an
Le taux d’e´jection est relie´ au taux de formation stellaire via un facteur de charge
proche ou e´gale a` 1 (e.g. Rupke et al., 2002; Heckman et al., 2000).
Ainsi, ce mode`le simple permet de suivre l’e´volution d’un re´servoir de gaz et
de la masse stellaire assemble´e. Bien entendu, ce mode`le est de´die´ au suivi de halo
individuel dont on se donne la masse de de´part. Il n’est pas construit sur le suivi
d’abres de fusion, et ne peut donc pas prendre en compte les effets d’environnement
et de fusion. En revanche, il permet de tester un certain nombre de processus simples
de re´gulation et d’en de´duire les conse´quences principales.
Trois proce´dures diffe´rentes pour l’accre´tion et/ou la conversion du gaz
en e´toiles
Via ce mode`le, Bouche´ et al. (2010) explorent l’impact de trois proce´dures
diffe´rentes d’alimentation et/ou de formation stellaire.
Dans une premie`re variante, l’accre´tion est conside´re´e comme continue, re´gie
par l’e´quation 6.4 et non alte´re´e. Le gaz est progressivement transforme´ en e´toiles
et/ou e´jecte´. Ce premier mode`le est re´fe´rence´ sous l’appellation : noMmin.
Dans une seconde version, l’accre´tion est fortement contrainte. L’alimentation
en gaz de la galaxie ne peut s’effectuer que pour des structures plus massives que
Mh = 1011M. Cette approche simule une impossibilite´ d’accre´tion pour les halos
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les moins massifs en raison, par exemple, de processus de chauffage a` grande e´chelle.
Lorsque l’accre´tion est permise, la masse de gaz croˆıt, il est alors progressivement
transforme´ en e´toiles ou expulse´. Cette seconde approche est re´fe´rence´e sous le
nom : accFloor.
Enfin, dans une troisie`me variante, l’accre´tion en gaz n’est plus contrainte mais,
cette fois-ci la formation stellaire ne peut eˆtre mise en place que pour les halos de
masse Mh > 1011M. Il s’agit, en quelque sorte, d’un retard a` l’allumage ! Ce
dernier mode`le est de´signe´ par : sfrFloor.
Dans les trois cas pre´ce´dents, un seconde re`gle de limitation de la formation
stellaire est mise en place. Elle concerne la re´gulation a` haute masse. En effet,
comme il a` e´te´ de´crit pre´ce´demment, certains travaux comme ceux de Cattaneo
et al. (2006) ont mis en lumie`re le besoin de fortement re´guler l’accre´tion en gaz
dans les structures les plus massives. Sans cette re´gulation, les masses stellaires
assemble´es dans ce type de structure (essentiellement pre´sentes a` bas redshifts)
exce`dent fortement celles observe´es. Ainsi, Bouche´ et al. (2010) imposent un second
seuil Mh > 1.5× 1012M au dela` duquel les structures ne peuvent plus accre´ter de
gaz.
Figure 6.10 – Suivis de l’assemblage en
masse au cours du temps de halos in-
dividuels. Les diffe´rentes courbes grises
mate´rialisent la croissance en masse d’un
certain nombre de structures, des plus
petites aux plus massives. Pour ces ob-
jets, le mode`le accFloor n’autorise le pro-
cessus d’accre´tion que dans la zone cen-
trale, de´finie par les deux limites ,Mmin =
1011M et Mmax = 1.5 × 1012M. On
constate donc que les plus petites struc-
tures ne sont pas en mesure de former des
e´toiles. [figure extraite de Bouche´ et al.
(2010)].
La figure 6.10 illustre la progression au cours du temps de l’assemblage en masse
pour un certain nombre de structures, des plus petites au plus massives. La zone
grise, de´finie entre les masses limites Mmin = 1011M et Mmax = 1.5 × 1012M,
mate´rialise le domaine de masse au sein duquel l’accre´tion et donc la formation
stellaire est autorise´ dans le mode`le accFloor.
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Figure 6.11 – Evolution en fonction du temps de plusieurs grandeurs cle´s associe´es a` un halo
de masse Mh = 1011.6 M. Chacune des trois diffe´rentes vignettes est de´die´e a` une variante du
mode`le. Les cadrans supe´rieurs regroupent les e´volutions du taux d’accre´tion de matie`re noire
(courbe noire), du taux d’accre´tion en baryons (courbe en tirets rouge) et du taux de formation
stellaire (courbe bleue pointille´e). Est e´galement trace´e par une droite grise, re´fe´rence´e par l’axe
des ordonne´es de droite, la valeur du parame`tre d’efficacite´ de l’accre´tion. Les cadrans infe´rieurs
regroupent l’e´volution des masses : halo de matie`re noire (courbe noire), masse maximale de gaz
possible (courbe tirets rouge) et masse effective de gaz (courbe bleu pointille´e). Dans le premier
mode`le noMmin, l’accre´tion n’est pas limite´e, la formation stellaire se de´roule donc en e´troite
relation avec cette dernie`re (steady-state mode). La masse d’e´toiles forme´e est alors importante
M? = 1010.4M. Dans le second cas, accFloor, l’accre´tion n’est possible qu’au dela` d’un certain
seuil de masse du halo hoˆte (discontinuite´ de l’efficacite´ d’accre´tion). La masse de gaz ne s’initie
qu’a` partir de cet instant, la formation stellaire e´galement. La masse stellaire assemble´e au final
s’en trouve re´duite : M? = 1010.2M. Enfin, dans le dernier cas, l’accre´tion est constamment
autorise´e. En revanche, la formation stellaire ne peut s’effectuer qu’au dela` d’un seuil en masse
(discontinuite´ du taux de formation stellaire, SFR). Malgre´ cela, la masse stellaire assemble´e
(M? = 1010.4M) est identique a` celle du premier mode`le, sans re´gulation. L’explication tient
dans le fait que le gaz accumule´ progressivement avant le passage du seuil, est transforme´ violem-
ment en e´toiles (SFR >> 1). Ce rythme tre`s e´leve´ de formation stellaire, applique´ sur un temps
long, conduit irre´me´diablement a` une population stellaire massive. [figure extraite de Bouche´ et al.
(2010)]
La figure 6.11 pre´sente l’e´volution pre´dite par les trois diffe´rents mode`les, pour
plusieurs grandeurs cle´s associe´es a` un halo de masse Mh = 1011.6 M. Les cadrans
supe´rieurs regroupent les e´volutions du taux d’accre´tion de matie`re noire (courbe
noire), du taux d’accre´tion en baryons (courbe en tirets rouge) et du taux de forma-
tion stellaire (courbe bleue pointille´e). Est e´galement trace´e par une droite grise,
re´fe´rence´e par l’axe des ordonne´es de droite, la valeur du parame`tre d’efficacite´
de l’accre´tion. Les cadrans infe´rieurs regroupent l’e´volution des masse : halo de
matie`re noire (courbe noire), masse maximale de gaz possible (courbe tirets rouge)
et masse effective de gaz (courbe bleu pointille´e). Dans le premier mode`le (noM-
min), ou` aucune contrainte n’est applique´e a` l’accre´tion, le phe´nome`ne d’e´quilibre
(steady-state mode) entre accre´tion et rythme de formation stellaire est parfaite-
ment visible. L’assemblage de la masse stellaire se fait continuˆment. La population
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stellaire ainsi cre´e´e atteint une masse e´leve´e de M? = 1010.4M. A contrario, pour le
second mode`le (accFloor), l’accre´tion en gaz n’est autorise´e qu’au dela` d’un certain
seuil Mmin = 1011M. L’efficacite´ passe en effet de εin = 0 a` εin ' 0.7. La masse
de gaz disponible pour la formation stellaire ne progresse qu’a` partir de cette meˆme
limite. Le taux de formation stellaire croˆıt alors progressivement. Ces conditions
conduisent, pour le meˆme halo, a` une masse stellaire moindre : M? = 1010.2M.
Enfin, le troisie`me mode`le (sfrFloor) impose un seuil de de´clenchement de la for-
mation stellaire, mais ne limite en rien l’accre´tion. Ainsi, meˆme si l’allumage de la
formation stellaire est retarde´, la quantite´ de gaz accumule´e avant le passage du
seuil, entraˆıne la mise en place d’un rythme tre`s e´leve´ de formation stellaire. Ce
fort taux, applique´ continuˆment durant un temps long, conduit irre´me´diablement
a` une masse stellaire (M? = 1010.4M) identique a` celle produite par le mode`le
sans re´gulation.
Re´sultats principaux
Figure 6.12 – Relation dite de Tully-Fisher pre´dite par le mode`le de Bouche´ et al. (2010) et
compare´e, pour les trois mode`les, aux observations re´alise´es par Cresci et al. (2009) (points gris).
Les deux grandeurs relie´es sont : la vitesse maximale du profil de rotation circulaire du halo de
matie`re noire Vmax et la masse stellaire M?. On constate que la pente de la relation pre´dite par le
mode`le, utilisant un seuil en accre´tion (accFloor), pre´sente un meilleur accord avec les observations
que les deux autres mode`les teste´s. On remarque e´galement une re´duction significative de la
masse stellaire dans les halos les moins massifs (faible Vmax) vis-a`-vis de celle pre´dite par les
autres mode`les. Comme attendu, le mode`le noMmin pre´dit un exce`s de masse stellaire dans les
plus petites structures. On peut ajouter que le mode`le sfrFloor, apre`s avoir pre´sente´ une le´ge`re
re´duction de la masse stellaire dans les petites structure, tend, pour les structures plus massives,
vers un comportement similaire au mode`le noMmin, n’utilisant aucune re´gulation. [figure extraite
de Bouche´ et al. (2010)]
La figure 6.12 pre´sente l’un des re´sultats principaux des travaux de Bouche´
et al. (2010). Il s’agit de la relation dite de Tully-Fisher. Cette dernie`re relie la
masse stellaire abrite´e par une galaxie a` la vitesse d’orbite maximale Vmax du halo
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de matie`re noire qui l’he´berge. Cette vitesse e´tant relie´e a` la masse du halo de
matie`re noire, la relation de Tully-Fisher consitue un interme´diaire a` la relation
Mh-M? tout en reproduisant sensiblement les meˆmes effets. Les trois diffe´rents
cadrans pre´sentent les re´sultats issus des diffe´rents mode`les. Les pre´dictions de ces
derniers sont compare´s a` un jeu de donne´es issues de l’observation Cresci et al.
(2009). On constate que le meilleur accord avec les observations est porte´ par le
mode`le accFloor, imposant un seuil pour l’initiation du processus d’accre´tion. Au
contraire, le mode`le sans re´gulation (noMmin) conduit a` un exce`s de masse stellaire
dans les petites structures (faible Vmax). On retrouve, ici, le re´sultat standard des
mode`les pre´sente´s dans cette the`se. Le dernier mode`le (sfrFloor) bien qu’e´galement
construit sur un processus de re´gulation ne pre´sente pas d’aussi bons re´sultats que
le mode`le accFloor. En effet, meˆme si une forte re´duction de la masse stellaire est
constate´e pour les plus petites des structure, l’e´volution de la relation pre´dite par le
mode`le sfrFloor tend progressivement, vers un comportement similaire au mode`le
noMmin n’utilisant aucune re´gulation.
Au regard des travaux de Bouche´ et al. (2010), il semble qu’a` l’instar de la
masse critique Mmax ' 1012M, au dela` de laquelle les structures massives sont
restreintes dans leur accre´tion, en raison d’effets d’environnement ou de l’action du
trou-noir central, il existerait potentiellement un masse critique Mmin ' 1011M,
en dec¸a` de laquelle le processus de formation stellaire serait e´galement fortement
restreint, voire inexistant. Dans les conditions du mode`le sfrFloor, ou` l’ensemble
du gaz est disponible a` la formation stellaire, mais ou celle-ci ne s’enclenche qu’au
dela` de la masse limite, les re´sultats ne sont pas satisfaisant, le gaz disponible
e´tant converti tre`s rapidement en e´toiles de`s l’ignition des processus de forma-
tion stellaire. La limitation pure et simple de l’accre´tion dans les plus petites des
structure semble donc ici la seule solution satisfaisante. Reste-t-il encore a` com-
prendre les raisons et les me´canismes responsables de cet non-accre´tion. Bouche´
et al. (2010) s’appuient sur les processus de photo-ionisation pour expliquer cette
forte re´duction. Or, comme il est pre´sente´ ici, ce me´canisme ne peux ge´ne´rer, a`
lui seul, une re´duction aussi forte de l’accre´tion pour des halos aussi massifs que
Mmin ' 1011M. La question reste donc pose´e.
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6.5.3 Recettes ad-hoc de re´gulation de la formation stellaire
Motivations
A l’image des travaux de Bouche´ et al. (2010), j’ai souhaite´ mettre en place
un certain nombre de lois ad-hoc de re´gulation de la formation stellaire dans les
petites structures. Ces me´canismes ne cherchent pas a` limiter l’accre´tion issue de
l’environnement (Hcold, Hhot) mais a` agir au sein meˆme de la galaxie, dans les
composantes de disque et de bulbe.
Meˆme si quelques pistes de justification peuvent eˆtre apporte´es (Sect. 6.5.5), la
motivation de ce travail re´side plus dans la volonte´ d’estimer l’amplitude de l’effet
de re´gulation qu’il faut apporter pour rendre compte des observations.
Premie`res modifications
Comme il a e´te´ de´crit tout au long de ce manuscrit, l’activite´ de formation
stellaire dans les petites structures se doit d’eˆtre re´duite. Le moyen le plus simple
et le plus direct consiste a` modifier fortement l’efficacite´ de conversion du gaz en
e´toiles, en d’autres termes, modifier la loi de Kennicutt (1998b). Les modifications
ont de´bute´ par la mise en œuvre d’un certain nombre de lois attribuant a` la ce´le`bre
relation des pentes diffe´rentes dans diffe´rents domaines de densite´ surfacique de
gaz. Ces premie`re expe´riences se sont vite re´ve´le´es infructueuses, les modifications
ne conduisant qu’a` d’infimes changements du comportement global.
Une efficacite´ de´pendante de la masse du halo
Les mode`les d’abundance matching (e.g. Moster et al., 2010; Be´thermin et al.,
2012; Behroozi et al., 2010) tendent a` indiquer une relation entre la masse stellaire
et la masse du halo, dans le domaine infe´rieur de masse Mh < 1012M, telle que
M?/Mh ∝M2h . Ainsi, l’efficacite´ de formation stellaire ε? (Sect. 4.4.6 Eq. 4.48) est
fortement modifie´e telle que :
ε? → ε?MIN
[
1,
(
Mhalo
1012 M
)3]
Cette nouvelle de´finition permet d’inhiber tre`s fortement la formation stellaire dans
les structures moins massive, puis de permettre une croissance progressive de l’effi-
cacite´ en lien avec la croissance en masse du halo hoˆte. Cette modification est mise
en place dans le mode`le re´fe´rence m4.
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Meˆme si, nous le verrons par la suite, cette variante du mode`le conduit a` de bons
re´sultats, il semble difficile d’accorder du cre´dit a` une modification aussi forte de
l’efficacite´ de formation stellaire, intervenant dans la relation de Kennicutt (1998b).
En effet, aucune observation n’est venue a` l’heure actuelle contredire cette cele`bre
relation, sa validite´ ayant e´te´ teste´e avec succe`s sur des galaxies identifie´es a` des
redshifts e´leve´s z ' 2 (e.g. Bouche´ et al., 2007).
Afin de respecter la loi de Kennicutt (1998b), le syste`me de re´gulation de l’acti-
vite´ de formation stellaire mis en place s’appuie sur une nouvelle composante de gaz,
utilise´e comme interme´diaire entre l’accre´tion du gaz et sa conversion en e´toiles.
Cette zone tampon est associe´e a` une restructuration du gaz dans la composante
alimente´e par l’accre´tion : le disque.
6.5.4 Un gaz impropre a` la formation stellaire, une nouvelle
composante
Trop de gaz disponible pour la formation stellaire !
La phe´nome`ne de production excessive d’e´toiles touche principalement les struc-
tures de faibles masses. Ces dernie`res sont alimente´es principalement par le mode
d’accre´tion froid, le plus efficace. Une fois que le gaz est dans le disque, celui-ci est
a` meˆme d’eˆtre converti imme´diatement en e´toiles. C’est la` tout le proble`me.
En effet, les premie`res structures forme´es pre´sentent des tailles et des temps
dynamiques caracte´ristiques relativement faibles (rD,90 = 1 kpc et tD = 107 ans
en moyenne a` z = 4.0). Ces proprie´te´s ge´ome´trique et dynamique conduisent a` des
taux de formation stellaire e´leve´s qui, applique´s en e´quilibre avec une accre´tion
continue et intense, conduisent irre´me´diablement a` une sur-production d’e´toiles.
De´finition et utilisation d’un re´servoir tampon
L’ide´e est alors de retarder cette formation stellaire en inse´rant, entre les ins-
tants ou` le gaz est accre´te´ et ou` il participe effectivement a` la production de nou-
velles e´toiles, un certain de´lai. Ce de´lai est obtenu via le stockage, au sein d’un
re´servoir tampon, d’une tre`s grande fraction (95%) du gaz en provenance du mode
froid de l’accre´tion. Tant que le gaz est pre´sent dans cette nouvelle composante de
transition, il est conside´re´ comme impropre a` la formation d’e´toiles. Puis, il sera
progressivement converti en gaz apte a` former les nouvelles ge´ne´rations d’e´toiles.
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Figure 6.13 – Sche´mas de la distribu-
tion en densite´ de masse de la compo-
sante disque. Alors que dans le premier
cas, l’ensemble du gaz, distribue´ sur la
totalite´ de l’extension du disque, est a`
meˆme de former des e´toiles, dans le se-
cond cas, deux composantes de gaz co-
habitent. Un premier type de gaz, pou-
vant former des e´toiles, est concentre´ au
centre : r < rs. Le second type, impropre
a` la formation stellaire est distribue´ a` la
pe´riphe´rie exte´rieure, r > rs. Les e´toiles
forme´es sont conside´re´es comme e´voluant
en relation e´troite avec le gaz dont elles
sont issues, leurs masses sont donc dis-
tribue´es dans la meˆme re´gion centrale.
Dans ce nouveau mode`le, re´fe´rence´ m5, la masse de gaz disponible a` la formation
stellaire est donc fortement re´duite, de par l’utilisation du re´servoir tampon. Afin de
respecter la loi de Kennicutt (1998b), le gaz susceptible de former les e´toiles ne peut
pas eˆtre conside´re´ comme e´tant distribue´ de fac¸on homoge`ne dans le disque. En
effet, re´duire la quantite´ de gaz disponible a` formation stellaire, sans lui associer
une restructuration du disque, reviendrait simplement a` re´duire l’efficacite´ de la
formation stellaire, au meˆme titre que la modification pre´ce´dente. Ainsi, alors que
la composante de stockage sera distribue´e a` la pe´riphe´rie du disque, le gaz, conside´re´
comme disponible a` la formation stellaire, sera concentre´ artificiellement au centre
du disque. La figure 6.13 illustre cette nouvelle structuration.
Le transfert d’une re´gion a` l’autre (pe´riphe´rie→ centre), associe´ a` la conversion
du gaz s’effectue au rythme suivant :
M˙D,in = ε?
MD,out
tD
×MIN
[
1,
(
Mhalo
1012 M
)3]
× fBoost(∆tf )
Le taux de transfert M˙D,in de´pend alors de la masse de gaz stocke´e dans la compo-
sante tampon MD,out et du temps dynamique du disque. Ce dernier est e´galement
modifie´. Alors que pre´ce´demment (Eq. 4.26), le calcul du temps dynamique du
disque s’articulait autour des temps d’orbite ou de traverse´e du disque, estime´ a`
partir du rayon de demi-masse rD,50, afin de prendre en compte la nouvelle struc-
turation du gaz, il est ne´cessaire de de´finir un nouveau rayon caracte´ristique rs. Ce
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rayon sera alors utilise´ a` la place du rayon de demi-masse dans le calcul du temps
dynamique. Cette nouvelle de´finition du temps dynamique, relie´e a` la redistribu-
tion du gaz au centre de la composante, permet de respecter la loi de Kennicutt
(1998b).
Ce nouveau rayon rs est de´fini a` partir de la distribution radiale de masse du
disque et des masses respectives des deux phases. En effet, le profil de densite´
radial du disque e´tant toujours conside´re´ comme exponentiellement de´croissant, la
distribution radiale de masse (Eq. 4.21) n’est pas modifie´e. Ainsi, a` tout instant,
connaissant la masse de gaz disponible et indisponible a` la formation stellaire, il est
possible de de´finir le rayon rs, dit de troncature, se´parant la re´gion centrale pouvant
former de nouvelles e´toiles et la re´gion pe´riphe´rique ou` le gaz est stocke´ avant d’eˆtre
transfe´re´ vers le centre. Evidemment, la masse de gaz conside´re´e comme disponible
a` la formation stellaire augmente progressivement. Le rayon de troncature rs croˆıt
donc progressivement au fur et a` mesure de l’e´volution de la composante disque.
Le cycle du gaz
Une fois transfe´re´ et concentre´ artificiellement au centre du disque, le gaz est
en mesure de former des e´toiles. On conside`re alors que les e´toiles ainsi forme´es
e´voluent en relation e´troite avec le gaz dont elles sont originaires. Elles sont donc
conside´re´es comme e´voluant dans la re´gion interne du disque r < rs au meˆme titre
que le gaz.
Dans le cadre du processus de re´tro-action, lie´ aux supernovae (le seul possible
dans un disque), l’e´volution couple´e du gaz et des e´toiles dans la re´gion centrale
conduit a` prendre uniquement en compte, pour le gaz impacte´ (expulse´), celui
e´voluant dans la re´gion centrale.
Ce gaz est donc transfe´re´ vers la phase chaude ou` il subira des processus de
condensation. La masse de gaz, issue de la phase chaude et alimentant le disque, est
alors re´-attribue´e a` la composante centrale. Le gaz est en effet conside´re´ comme apte
a` former des e´toiles. Cette diffe´rence de traitement entre gaz accre´te´ en provenance
des deux phases (chaude et froide) prend son origine dans le fait que le gaz, recycle´
au sein de l’atmosphe`re chaude, est enrichi en me´taux. Ces me´taux, de par leurs
multiples raies d’e´missions, augmentent l’efficacite´ du processus de condensation.
De nouvelles ge´ne´rations d’e´toiles peuvent donc se former, a` partir de ce gaz enrichi
en me´taux, de manie`re plus rapide qu’avec le gaz primordial issu initialement de
la phase froide.
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Le cas des clumps et des fusions
Le mode`le standard de formation et d’e´volution des galaxies s’appuie sur la
mode´lisation de la formation, la migration et la dislocation de grumeaux de gaz
forme´s par les instabilite´s gravitationnelles re´gnant dans les disques. Dans le cadre
du mode`le m5, utilisant la nouvelle structuration bi-phasique du disque, les pro-
cessus d’e´volution des clumps ne sont conside´re´s que dans la partie interne du
disque (r < rs). Les proprie´te´s associe´es aux clumps sont de´duites des proprie´te´s
ge´ome´trique et dynamique de cette seule re´gion centrale (nouveau temps dyna-
mique, rD →MIN(rD, rs)).
Lors des fusions mineures, conservant la structure de type disque, les phases res-
pectives des deux proge´niteurs sont somme´es. La nouvelle ge´ome´trie rs est de´duite
a` l’aide du profil de masse (de´pendant du nouveau rayon caracte´ristique rD) et
des masses respectives des deux phases. Concernant la formation des galaxies el-
liptiques lors des fusions dites majeures, meˆme si les proprie´te´s ge´ome´triques sont
estime´es en regard de la masse totale, seules les e´toiles et le gaz interne (r < rs)
alimentent le sphe´ro¨ıde. Le gaz stocke´ dans le re´servoir tampon est alors redistribue´
instantane´ment et inte´gralement dans un nouveau disque, dont les caracte´ristiques
de taille et de dynamique sont de´duites de celles du halo de matie`re noire re´sultant
de la fusion. Ce nouveau disque est alors a` meˆme de se restructurer en deux phases
distinctes, au rythme du taux de conversion donne´ pre´ce´demment. Celui-ci e´tant
alors sujet a` l’amplification porte´e par la fonction fBoost(∆tf ).
6.5.5 Re´sultats et interpre´tations
Fraction (en masse) de gaz impropre a` la formation stellaire
Avant de pre´senter les re´sultats ge´ne´raux issus de ce mode`le m5, il est important
d’e´valuer l’e´volution du re´servoir tampon. Comment son contenu e´volue-t-il ?
La figure 6.14 donne la progression, en fonction de la masse stellaire he´berge´e
dans le disque, de la fraction de la masse totale associe´e au re´servoir de transition.
Cette dernie`re est de´finie comme le rapport entre la masse de gaz contenue dans le
re´servoir tampon : Mnosfg 7 et la masse totale du disque : Mnosfg +Msfg +Mstar.
Cette fraction, tre`s e´leve´e dans les petites structures, pre´sente ensuite une forte
de´croissance en lien avec l’assemblage progressif de la masse stellaire du disque.
7. L’indexation nosfg est issue de l’anglais N0 Star-Forming Gas pouvant eˆtre traduit par :
gaz impropre a` la formation stellaire. A contrario, le gaz apte a` la formation stellaire sera indexe´
sfg pour Star-Forming Gas.
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Figure 6.14 – Fraction (en masse) de gaz
stocke´ dans le re´servoir tampon, en fonction
de la masse stellaire he´berge´e par le disque.
On constate que la fraction de la masse to-
tale, contenue dans le re´servoir tampon, bien
que tre`s e´leve´e pour les structure les moins mas-
sive, de´croˆıt fortement avec les croissances en
masse stellaire des galaxies. Cette de´croissance
du contenu de re´servoir interme´diaire s’accom-
pagne irre´me´diablement (par construction) d’une
augmentation du rayon de troncature rs. Ainsi,
pour les galaxies les plus massives, les quelques
10% de masse imporpres a` la formation stellaire
sont stocke´s a` l’extreˆme pe´riphe´rie du disque, ou`
la densite´ moyenne, de par le profil exponentiel,
est en re´alite´ extreˆmement faible. On assiste a` la
formation d’une re´gion de gaz te´nu a` la pe´riphe´rie
des disques.
Ainsi, les structures les plus massives identifie´es a` z ' 0 pre´sentent un re´servoir
tampon contenant moins de 10% de leur masse totale. Il faut ajouter a` cette faible
fraction une notion de densite´. En effet, la densite´ moyenne du disque e´tant de´finie
comme exponentiellement de´croissante, la structuration interne/externe stricte des
deux phases, repousse inexorablement la masse externe vers des rayons (rs) de plus
en plus grands. La densite´ moyenne a` ces distances du centre est extreˆmement
faible. On assiste en re´alite´ a` l’e´mergence d’une structure te´nue de gaz primordial,
e´voluant a` la pe´riphe´rie du disque. Des observations re´centes tendent a` prouver que
ce type de gaz, pauvre en me´taux, issu du mode d’accre´tion froid, est bien pre´sent
a` la pe´riphe´rie des structures et/ou des halos Crighton et al. (2013).
Impact sur les fonctions de masse ...
La figure 6.15 pre´sente les fonctions de masse stellaire issues des mode`les m4
(courbes bleues) et m5 (courbes violettes) et construites pour diffe´rents redshifts.
Dans un but de comparaison, s’ajoutent a` ces deux distributions celles extraites
du mode`le m2. Les deux mode`les m4 et m5 s’appuient sur deux mode´lisations ad-
hoc d’un processus intense de re´gulation de la formation stellaire dans les petites
structures.
A en croire les changements extreˆmes de comportement des fonctions de masse,
conduisant, vis-a`-vis de celles produites par les mode`les standards pre´ce´dents, a` un
bien meilleur accord avec les observations, on peut conside´rer que la mise en place
de processus de re´gulation d’une forte intensite´ semble ine´luctable. En revanche, les
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Figure 6.15 – Fonctions de masse stellaire pour les mode`les m2 (vert), m4 (bleu) et m5
(violet). Les diffe´rents cadrans sont de´die´s a` des redshifts diffe´rents, de z = 0.3 en haut a` gauche
a` z = 6.143 en bas a` gauche. La re´fe´rence verticale grise indique une masse stellaire caracte´ristique
Mlim,cdm × 〈fb〉. Les trois fle`ches horizontales indiquent les densite´s correspondant a` 10, 100 et
1000 halos pour le volume comobile d’Univers pris en compte. La courbe noire en trait plein
mate´rialise la fonction de masse stellaire mesure´e dans le cadre du programme COSMOS par
Ilbert et al. (2013). Sont e´galement utilise´s comme points de comparaison les re´sultats issus des
travaux de Yang et al. (2009) (z = 0.0, ronds), Ilbert et al. (2010) (z ∈ [0.3 : 2.0] carre´s), et de
Caputi et al. (2011) (z ∈ [2.0 : 4.0], triangles). On rappelle que le mode`le m4 s’appuie sur une
simple re´duction de l’efficacite´ de formation stellaire en fonction de la masse du halo. Le mode`les
m5 utilise une restructuration du gaz dans les disques et s’articule autour de deux phases de gaz
distinctes, l’une pouvant, l’autre ne pouvant pas former d’e´toiles. Dans le cadre du mode`le m5,
l’e´volution de pente dans le re´gime des faible masse (remonte´e) est a` relier a` la faible fraction
(5%) de gaz issue de la phase froide et qui est directement conside´re´e comme apte a` former des
e´toiles. Si cette fraction est fixe´e a` 0%, on retrouve une pente le´ge`rement croissante, identique
a` celle constate´e pour le mode`le m4. Meˆme si les galaxies les plus massive observe´es entre les
redshifts z = 4 et z = 3 ne sont toujours pas pre´dites par ces mode`le, le fait le plus frappant
rele`ve suˆrement du changement radical de comportement des fonctions de masse. Pour l’ensemble
des redhifts sonde´s, la forme adopte´e par les distributione est en bien meilleur accord avec les
observations, en comparaison de celles extraites du mode`le m2 (courbes vertes). On peut constater
que l’utilisation d’un re´servoir tampon, adjoint au disque, en lieu et place d’une expulsion intense
suivie d’une re´action, permet de palier au proble`me de la description du coude de la fonction de
masse. Au dela` de donner de bon re´sultats, le mode`le m5, de par sa construction autour d’une
composante de gaz impropre a` la formation stellaire, indique l’ordre de grandeur avec lequel il faut
re´duire la formation stellaire. Au regard de la fraction de masse totale contenue dans le re´servoir
tampon a` haut redshift, dans les petites structures (' 90%), il semble clair que le processus de
re´gulation sous-jacent ne peut eˆtre qu’intensif.
galaxies les plus massives, observe´es entre les redshifts z = 3 et z = 4, ne semblent
toujours par reproductibles.
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Plusieurs points se doivent d’eˆtre approfondis. Le premier tient dans le com-
portement, dans le domaine infe´rieur, de la fonction de masse extraite du mode`le
m5. On constate une tre`s nette remonte´e. Celle-ci s’explique par la faible fraction
(5%) du gaz qui, meˆme s’il est issu du mode d’accre´tion froid est tout de meˆme
conside´re´ comme apte a` la formation stellaire. Plus cette fraction est e´leve´e et plus
cette croissance vers les basses masses est prononce´e. A contrario, si cette fraction
est nulle, on retrouve, pour la pente, un comportement identique a` celle pre´dite
par le mode`le m4, a` savoir une croissance faible et continue a` mesure que l’on se
dirige vers les faible masses.
En second lieu, on peut s’interroger sur le meilleur ajustement propose´ par
les mode`les m4 et m5, a` bas redshift (z < 2), au niveau du coude de la fonction
de masse. Comme indique´ pre´ce´demment, la sous-estimation de la densite´ de ga-
laxies, pour le domaine de masse stellaire caracte´ristique du coude de la distribution
(1010.5 < M? < 1011 M), s’explique par la chute pre´coce du rythme de formation
stellaire. Cette de´croissance est a` relier avec la re´duction du taux d’accre´tion qui,
pour ce domaine de masse, est domine´ et re´gule´ par le processus de condensation de
la phase chaude. Ce dernier, e´tant en moyenne moins efficace que le taux de chute
libre adopte´ par la phase froide, les mode`les m4 et m5 s’attachent a` reproduire un
phe´nome`ne de re´gulation sans pour autant faire appel a` l’expulsion intensive d’une
grande partie de la masse de gaz. Ainsi, une large fraction du gaz accre´te´ reste et
e´volue au cœur meˆme des disques. L’e´volution croissante de l’efficacite´ de formation
stellaire, avec la masse du halo dans le mode`le m4, ou` le transfert progressif du gaz
entre le re´servoir tampon et le cœur de la structure assure un assemblage en masse
en bien meilleur accord avec les observations, le recourt a` des processus d’e´jection
intensifs, couple´s a` la ne´cessite´ d’une re´action future du gaz pour palier a` la baisse
du taux d’accre´tion, n’est plus ne´cessaire.
Et sur les distributions du taux de formation stellaire.
La figure 6.16 pre´sente les distributions du taux de formation stellaire pour les
mode`les m2 (courbes vertes), m4 (courbes bleues) et m5 (courbes violettes). La`
e´galement, plusieurs remarques peuvent eˆtre faites.
La premie`re concerne l’uniformisation, pour les mode`les m4 et m5, de la distri-
bution des taux de formation stellaires mesure´s sur la population dite a` flambe´e de
formation stellaire (courbes pointille´e). En effet, alors que pour le mode`le standard
m2, cette distribution se dessine exclusivement dans le domaine des plus hauts
taux de formation stellaire, dans le cadre des mode`les m4 et m5, cette distribution
303
6. Re´guler la formation stellaire, un proble`me re´current !
-5
-4.5
-4
-3.5
-3
-2.5
-2
-1.5
-1
-0.5
0
lo
g 1
0(d
N/
dlo
gM
) [g
al/
de
x/M
pc
3 ]
z = 0.099
10
100
1000
Rodighiero+10 (IR) | z = 0.15
m2 :   all sfr
m2 : burst sfr
m4 :   all sfr
m4 : burst sfr
m5 :   all sfr
m5 : burst sfr
-5
-4.5
-4
-3.5
-3
-2.5
-2
-1.5
-1
-0.5
0
-1 -0.5 0 0.5 1 1.5 2 2.5 3 3.5
lo
g 1
0(d
N/
dlo
gM
) [g
al/
de
x/M
pc
3 ]
log10(rate [sfr, cooling, ff]) [Msun.yr-1]
z = 6.143
10
100
1000
Bouwens+07 (UV/IR) | z = 6.00
Smit+12 (UV) | z = 6.00
m2 :   all sfr
m2 : burst sfr
m4 :   all sfr
m4 : burst sfr
m5 :   all sfr
m5 : burst sfr
z = 1.778
10
100
1000
Magneli+11 (IR) | z = 1.55
Rodighiero+10 (IR) | z = 1.85
m2 :   all sfr
m2 : burst sfr
m4 :   all sfr
m4 : burst sfr
m5 :   all sfr
m5 : burst sfr
-1 -0.5 0 0.5 1 1.5 2 2.5 3 3.5
log10(rate [sfr, cooling, ff]) [Msun.yr-1]
z = 4.000
10
100
1000
Bouwens+07 (UV) | z = 4.00
Smit+12 (UV) | z = 4.00
m2 :   all sfr
m2 : burst sfr
m4 :   all sfr
m4 : burst sfr
m5 :   all sfr
m5 : burst sfr
z = 2.030
10
100
1000
Magneli+11 (IR) | z = 2.05
Rodighiero+10 (IR) | z = 2.25
Reddy+08 (IR) | z = 2.30
m2 :   all sfr
m2 : burst sfr
m4 :   all sfr
m4 : burst sfr
m5 :   all sfr
m5 : burst sfr
-1 -0.5 0 0.5 1 1.5 2 2.5 3 3.5
log10(rate [sfr, cooling, ff]) [Msun.yr-1]
z = 3.000
10
100
1000
Reddy+08 (UV/IR) | z = 3.05
m2 :   all sfr
m2 : burst sfr
m4 :   all sfr
m4 : burst sfr
m5 :   all sfr
m5 : burst sfr
Figure 6.16 – Distribution des taux de formation stellaire pour les mode`les m2 (vert),
m4 (bleu) et m5 (violet). Comme pre´ce´demment, les diffe´rents cadrans marquent des e´poques
diffe´rentes, de z ' 6 en bas a` gauche a` z = 0.099 en haut a` gauche. Les trois fle`ches horizontales,
de longueurs croissantes, indiquent les densite´s correspondant a` 10, 100 et 1000 halos dans le
volume d’Univers conside´re´. Les courbes en trait plein et trait pointille´ mate´rialisent respective-
ment la distribution totale, rassemblant l’ensemble des galaxies identifie´es a` un instant donne´, et
la population spe´cifique des galaxies dites a` flambe´e de formation stellaire. Les pre´dictions des
mode`les sont confronte´es aux mesures issues d’observations re´alise´es par Rodighiero et al. (2010b)
(z ∈ [0.15 : 2.25] cercles), Magnelli et al. (2011) (z ∈ [1.55 : 2.05] carre´s), Reddy et al. (2008)
(z ∈ [2.30 : 3.05], triangles) et enfin Bouwens et al. (2007) (z ∈ [6.0 : 4.0], losanges). L’ensemble
des re´sultats pre´sente´s au sein de cette figure est donne´ pour une distribution de masse initiale
(IMF) de Chabrier (2003). Plusieurs aspects se doivent d’eˆtre souleve´s. Tout d’abord, il faut noter
l’uniformisation de la distributions des taux mesure´s sur la population dite a` flambe´e de formation
stellaire. En effet, alors que pour le mode`le standard m2 cette distribution se dessine exclusive-
ment dans le domaine des plus hauts taux de formation stellaire, dans le cadre des mode`les m4
et m5, cette distribution s’e´tend sur la totalite´ du domaine mesure´. Ceci s’explique par les condi-
tions d’application de la fonction d’amplification. Dans les deux cas m4 et m5, les me´canismes
de re´gulation ne sont pas associe´s a` une absence du gaz. Celui-ci est pre´sent dans la structure
mais, pour des raisons d’efficacite´ de formation (m4) ou de structuration (m5), une grande partie
de ce gaz n’est pas a` meˆme de former des e´toiles. La fonction d’amplification augmentant tem-
porairement l’efficacite´ de formation stellaire (m4) ou de conversion du gaz (m5), la disponibilite´
imme´diate du gaz se traduit par une augmentation instantane´e du taux de formation stellaire et
ce, quelqu’en soit l’intensite´. A bas redshift, cette disponibilte´ du gaz permet d’atteindre les taux
de formation stellaires observe´s. En revanche, a` haut redshift (z > 4), l’intensite´ de la re´gulation
ne permet pas de reproduire les taux observe´s.
s’e´tend sur la totalite´ du domaine mesure´. Ceci s’explique par les conditions d’ap-
plication de la fonction d’amplification fBoost(∆tf ). Dans les deux cas m4 et m5, les
me´canismes de re´gulation ne sont en aucun cas associe´s a` une absence du gaz (ex-
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pulse´). Celui-ci est pre´sent dans la structure mais, pour des raisons d’efficacite´ de
formation (m4) ou de structuration (m5), une grande partie de ce gaz est conside´re´e
comme n’e´tant pas a` meˆme de former des e´toiles. La fonction d’amplification aug-
mentant temporairement l’efficacite´ de formation stellaire (m4) ou de conversion
du gaz (m5), la disponibilite´ imme´diate du gaz se traduit par une augmentation
instantane´e du taux de formation stellaire et ce, quelqu’en soit l’intensite´. Dans le
mode`le standard m2, l’amplification ne peut s’effectuer que dans les galaxies les
plus massives, pre´sentant une grande quantite´ de gaz. Les structures de masses in-
terme´diaires e´voluant dans un e´quilibre entre accre´tion et formation stellaire, le gaz
disponible n’est pas en quantite´ suffisante pour ge´ne´rer des flambe´es de formation
stellaire significativement plus importantes que le mode continu (quiescent).
A plus bas redshift, la disponibilite´ imme´diate du gaz au sein du disque, ex-
plique les plus hauts taux de formation stellaire atteints, en meilleur accord avec
les observations.
En revanche, les deux mode`les de re´gulation pre´sentent un de´saccord franc avec
les mesures des taux de formation stellaire a` haut redshift (z > 4). Alors que
dans le cadre des mode`les standards, ces derniers sont bien reproduits (mode`le m2
courbes vertes) mais conduisent irre´me´diablement a` une sur-production d’e´toiles,
les mode`les a` forte re´gulation m4 et m5 pre´sentent le comportement inverse.
Alors que l’assemblage en masse stellaire semble, de par les fonctions de masse,
conforme aux observations, les rythmes de formation stellaire sont fortement sous-
estime´s. Cette constatation se confirme dans le trace´ de l’e´volution de la densite´ du
taux de formation stellaire ρsfr, pre´sente´ dans le premier cadran de la figure 6.17.
On constate, en effet, que les taux de formation moyens pre´dits par le mode`le m5
sont le´ge`rement infe´rieurs a` ceux mesure´s par Bouwens et al. (2011). L’e´volution
du taux de formation moyen est tout a` fait cohe´rent avec la croissance de la densite´
moyenne de masse stellaire. On retrouve ainsi, une sous-estimation de la progression
de croissance en masse aux e´poques les plus recule´es (z > 4), conforme´ment aux
taux de formation stellaire sous-e´value´s.
Origines du gaz impropre a` la formation stellaire, quelques hypothe`ses
Le mode`le m5, conduisant aux meilleurs accords avec les observations, s’appuie
sur l’existence d’un re´servoir tampon, au sein duquel, le gaz accre´te´ dans le cadre
du mode froid, est temporairement stocke´ avant de pouvoir ensuite former des
e´toiles. Durant cette transition, le gaz est conside´re´ comme impropre a` la formation
stellaire. Quelles pourraient en eˆtre les raisons ?
305
6. Re´guler la formation stellaire, un proble`me re´current !
-3
-2.5
-2
-1.5
-1
-0.5
 0
012345678
13.76.03.42.21.61.20.90.80.6
lo
g1
0(ρ
sf
r) [
M s
u
n
/y
r/M
pc
3 ]
redshift (z)
age de l’Univers [Gyr]
Hopkins+04
Bouwens+11
Cucciati+12
m1
m5
(a)
 5
 5.5
 6
 6.5
 7
 7.5
 8
 8.5
 9
012345678
13.76.03.42.21.61.20.90.80.6
lo
g1
0(ρ
*
) [M
su
n
/M
pc
3 ]
redshift (z)
age de l’Univers [Gyr]
Wilkins+08
Stark+09
Labbe+10
m1
m5
(b)
Figure 6.17 – Evolution de la densite´ moyenne du taux de formation stellaire (a) et de la densite´
moyenne de masse stellaire (b) au cours du temps. Dans les deux vignettes, les courbes orange et
violette mate´rialisent respectivement les re´sultats des mode`les m1 et m5. Dans le cadran gauche,
les courbes en trait plein et en pointille´s mate´rialisent respectivement les mesures effectue´es sur
la totalite´ de la population de galaxies et sur la se´lection plus restreinte de celles dites a` flambe´e
de formation stellaire. Dans les deux cas, les pre´dictions des mode`les sont compare´es a` des jeux
de donne´es issus de l’observation : Hopkins & Beacom (2006), Bouwens et al. (2011) et Cucciati
et al. (2012) pour la densite´ moyenne du taux de formation stellaire, Wilkins et al. (2008), Stark
et al. (2009) et Labbe´ et al. (2010) pour la densite´ de masse stellaire. La forte re´duction de
l’intensite´ de formation stellaire, engendre´e par le re´servoir tampon est parfaitement visible sur
l’e´volution du taux de formation stellaire moyen. Il faut e´galement noter le de´placement du pic de
formation stellaire, qui, pour le mode`le m5 s’accorde a` pre´sent avec les observations. Concernant
la proportion de formation stellaire s’effectuant dans un mode quiescent ou dit a` flambe´e de
formation stellaire, le comportement du mode`le m5 varie avec le temps. Alors que la part de
formation stellaire intensive, lie´e lors des fusions, est importante a` grand redshift z < 3, celle-ci
diminue progressivement avec le temps (l’e´cart entre les deux courbes augmente). L’application
du mode`le de re´gulation au sein du mode`le m5 conduit a` une e´volution de la densite´ de masse
stellaire en tre`s bon accord avec les observations. On donne, pour comparaison (courbe orange),
l’e´volution de la densite´ pre´dite par le mode`le m1. La sur-production de masse stellaire a` haut
redshift est parfaitement e´vidente.
Comme il a e´te´ de´crit en de´tails pre´ce´demment, les proble`mes les plus prononce´s
sont lie´s a` la formation des plus petites structures. Comme ces dernie`res sont es-
sentiellement alimente´es par le mode d’accre´tion froid, a` l’intersection de filaments
de matie`re, la formation et l’e´volution du re´servoir interme´diaire ont e´te´ relie´es
uniquement a` ce mode. Plus pre´cise´ment, aux redshifts les plus grands (z > 4),
ces structures originelles sont de tailles infe´rieures et au mieux, comparables aux
dimensions caracte´ristiques des filaments de matie`re qui drainent la matie`re. On
peut facilement imaginer que les conditions de formation des disques a` ces e´poques
sont chaotiques. Peut-on meˆme parler de disque ? Dans tous les cas, la dynamique
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de ces structures est loin de ressembler a` l’e´volution calme et paisible des disques
observables dans l’Univers local.
Les flux de gaz, draine´s par les filaments et participant a` la formation et
a` l’e´volution des toutes premie`res structures, transportent une grande quantite´
d’e´nergie gravitationnelle qui se doit d’eˆtre dissipe´e. Cette dissipation d’e´nergie, du
fait des tailles caracte´ristiques e´quivalentes entre galaxies et filaments, ne peut se
faire rapidement. Cette notion de dissipation de l’e´nergie est au centre du mode`le
simple de re´partition de l’e´nergie, pre´sente´ en de´but de chapitre 4 (Sect. 4.4.2). Ce
mode`le permet d’extraire une estimation de la vitesse caracte´ristique de dispersion
dans les disques de gaz. L’application de ce mode`le aux galaxies forme´es a` grand
redshift tend a` indiquer des rapport σV /V proches de l’unite´ (Fig. 4.16), traduc-
tion d’une turbulence a` grande e´chelle fortement de´veloppe´e. Des e´tudes, de´die´es
a` ce type de mesures ont e´te´ mene´es par Law et al. (2007, 2009) ou encore Fo¨rster
Schreiber et al. (2009). Elles confirment l’existence, a` des redshifts de l’ordre de
z = 2.5, de structures riches en gaz pre´sentant ce type de dynamique perturbe´e.
On peut alors conside´rer le de´lai, existant entre l’instant d’alimentation du
re´servoir tampon e´tabli a` la pe´riphe´rie de la structure et l’instant de transfert vers
le cœur de la structure comme l’intervalle de temps ne´cessaire a` la dissipation
d’une fraction significative de l’e´nergie. On conside`re alors que les mouvements
d’ensemble du gaz, s’inscrivant dans une dynamique de turbulence a` grande e´chelle
(vis-a`-vis des tailles caracte´ristiques des constituants) seraient incompatibles avec
la mise en place de processus de condensation suffisamment efficace spour engendrer
la formation d’e´toiles.
Bien sur, cela n’est qu’une hypothe`se qui, au regard de certaines e´tudes re´centes,
base´es sur des simulations hydrodynamiques, semble sujette a` discussion Hopkins
et al. (2013).
Dans tout les cas, cette dynamique perturbe´e a` grande e´chelle ne peut plus eˆtre
envisage´e comme origine du gaz impropre a` la formation stellaire pour les structures
plus massives e´voluant a` plus bas redshift (z ' 1). En effet, a` ces e´poques, les di-
mensions caracte´ristiques des structures de masse Mh > 1011 M sont significative-
ment plus grandes que celles des filaments de gaz froid qui peuvent potentiellement
encore les alimenter. Si une fraction conse´quente du gaz pre´sent dans la structure
ne peut pas former d’e´toiles, les raisons sont a` rechercher ailleurs. Pourquoi pas
dans des processus de chauffage turbulent ? En effet, certaines e´tudes mene´es par
Guillard et al. (2009, 2012), Ogle et al. (2010), base´es sur la spectroscopie infra-
rouge, tendent a` de´montrer l’existence de grands re´servoirs de gaz (Mg > 1010 M)
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dont la tempe´rature e´leve´e, maintenue par des processus de chauffage turbulent,
est incompatible avec les processus de formation stellaire.
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On ne fait jamais attention a` ce qui a e´te´ fait ; on ne voit que ce qui
reste a` faire.
-Marie Curie (1867 - 1934)
Au cours des trois anne´es de cette the`se, j’ai pu me confronter, au travers du
de´veloppement d’un mode`le complet de formation et d’e´volution des galaxies, aux
nombreuses difficulte´s inhe´rentes a` ces processus.
Mes travaux se sont inscrits dans une volonte´ profonde de comprendre, e´tape
par e´tape, l’importance de chacun des me´canismes participant a` la formation et a`
l’e´volution des galaxies. En conse´quence, mon attention s’est focalise´e, dans un pre-
mier temps, sur l’analyse des structures de matie`re noire, et plus particulie`rement,
sur les arbres de fusion qui en portent l’e´volution. L’e´tude approfondie des pro-
prie´te´s dynamiques, e´nerge´tiques et structurelles des halos peuplant les branches a
conduit a` la mise en place d’un protocole de nettoyage des arbres. En effet, meˆme
si le programme TreeMaker, en s’appuyant sur l’algorithme AdaptaHOP, extrait ces
arbres de la simulation de matie`re noire, en appliquant un certain nombre de crite`res
(densite´, distance), les parame`tres e´nerge´tiques et dynamiques sont plus difficile-
ment exploitables. Il en re´sulte qu’avant toute conside´ration des processus baryo-
niques, certaines branches d’arbres, conside´re´es sous des hypothe`ses e´nerge´tique
et structurelle (sous-structures) comme inaptes a` la formation et a` l’e´volution des
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galaxies, se doivent d’eˆtre identifie´es. Ces branches perturbe´es ne pourront pas ac-
cueillir de galaxie. La structuration de matie`re noire qu’elles mate´rialisent est alors
ajoute´e est tant que phe´nome`ne d’accre´tion exceptionnel, lors de la connexion de
cette branche morte avec une branche saine. L’application de cette proce´dure per-
met l’e´viction de structures instables. En effet, une quantite´ significative de halos
pre´sentant des parame`tres de spin tre`s e´leve´s, traduction d’une dislocation pro-
chaine de la structure, sont ainsi retire´s de l’e´volution. Les branches concerne´es
n’e´voluent ge´ne´ralement que sur peu de temps et pre´sentent une majorite´ de halos
identifie´s en tant que sous-structures de halos plus massifs. Les raisons de l’insta-
bilite´ de ces structures sont alors a` rechercher dans les relations gravitationnelles
tourmente´es, unissant la sous-structure a` son halo hoˆte.
Une fois les arbres de fusion nettoye´s, la prise en compte des processus ba-
ryoniques a pu eˆtre envisage´e. La construction des lois analytiques et des recettes
utilise´es par le mode`le, a e´te´ guide´e par le soucis de prendre en compte les derniers
re´sultats, issus des observations mais e´galement des simulations hydrodynamiques.
Ainsi, au regard des re´sultats pre´sente´s par Keresˇ et al. (2005), Khochfar & Silk
(2009), van de Voort et al. (2010) ou encore Faucher-Gigue`re et al. (2011), le pro-
cessus d’alimentation en baryons des galaxies a e´te´ scinde´ en deux modes : l’un
froid, mate´rialisant les structures filamentaires de gaz froid, pe´ne´trant aux cœurs
des halos, l’autre chaud, de´die´ a` la mode´lisation de l’atmosphe`re chaude, susceptible
de se de´velopper autour des galaxies he´berge´es par les halos de masses moyennes
a` e´leve´es (Mh > 1011.5 M).
Toujours guide´ par les observations re´centes et les phe´nome`nes identifie´s dans les
simulations hydrodynamiques, j’ai de´veloppe´ un mode`le original traitant des insta-
bilite´s gravitationnelles pouvant s’e´tablir dans les disques. Inspire´ par les travaux
de Dekel et al. (2009b) et l’analyse de simulations hydrodynamiques, ce mode`le
traduit, dans le formalisme semi-analytique, la formation, la migration et la dis-
location de grumeaux de gaz, appele´s clumps. Ce mode`le permet e´galement de
prendre en compte l’e´mergence, au centre de la galaxie, d’une structure de type
sphe´ro¨ıdale : le pseudo-bulbe.
Le de´veloppement du mode`le baryonique s’est oriente´ autour d’un axe majeur :
la description des processus de re´gulation de la formation stellaire. Ces derniers
s’articulent sur deux phe´nome`nes :
1- La re´gulation de l’accre´tion en gaz sur la galaxie lie´e principalement a` un
me´canisme de photo-ionisation du gaz. Ce phe´nome`ne s’appuie sur le rayon-
nement intense, e´mis par les e´toiles jeunes et les premiers trous noirs actifs.
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La redistribution de l’e´nergie e´mise conduit a` un chauffage global, limitant
les possibilite´s du gaz a` s’effondrer dans les plus petites structures. Au travers
de deux variantes du mode`le, j’ai pu tester les approches propose´es par les
travaux de Gnedin (2000) et Okamoto et al. (2008). Malgre´ une formulation
analytique identique de la fraction baryonique effective, ces deux mode`les
conduisent, en raison de jeux de parame`tres diffe´rents, a` des intensite´s de
re´gulation diffe´rentes. En revanche, ni l’un ni l’autre ne permet de re´duire
significativement les incompatibilite´s entre les pre´dictions des mode`les et les
observations.
2- Le second me´canisme, a` l’inverse de ralentir l’accre´tion du gaz, utilise une
redistribution de l’e´nergie produite par les supernovae et l’activite´ du trou
noir pour re´chauffer, voire meˆme expulser, une fraction significative du gaz
du milieu interstellaire. Dans le mode`le, j’ai souhaite´ prendre en compte ces
me´canismes par l’interme´diaire d’un protocole de suivi explicite des e´nergies
cine´tique, thermique et lumineuse, ge´ne´re´es par les supernovae et les trous
noirs. L’utilisation de parame`tres d’embranchement permet de distribuer
l’e´nergie totale selon ces trois voies. Ainsi, une fraction de l’e´nergie des su-
pernovae est redistribue´e dans le gaz qui voit alors sa dispersion moyenne de
vitesse augmenter. Une seconde fraction (majoritaire) de l’e´nergie cine´tique
attribue´e aux supernovae est utilise´e pour la formation d’un flux de gaz chaud,
qui alimente la phase chaude. Concernant l’activite´ du trou noir central, j’ai
construit un mode`le d’accre´tion lie´ a` un tore de gaz. Ce dernier, alimente´ lors
des fusions et des migrations de clumps, permet de re´guler l’activite´ du trou
noir. Comme pour les supernovae, l’e´nergie de´gage´e par l’accre´tion est redis-
tribue´e sous les trois formes : cine´tique, thermique et lumineuse. La formation
du jet bipolaire, associe´ a` un couplage de ce denier avec le gaz environnant
contribue e´galement a` drainer du gaz chaud hors de la galaxie.
A la mode´lisation de ces processus d’e´jection, est ajoute´e une description cohe´rente
de la phase chaude et de son couplage avec le flux de gaz chaud sortant de la galaxie.
Dans ce but, j’ai mis en place, toujours sous le couvert de principes de conservation
de l’e´nergie, un protocole de suivi de ce couplage. Par l’interme´diaire de la construc-
tion d’une distribution des modules de vitesses, de´pendante des tempe´ratures de la
phase chaude pre´-existante et du flux de gaz, mais e´galement de la vitesse moyenne
des vents, j’ai pu de´finir l’e´tat de la nouvelle phase chaude et calculer la fraction
d’e´chappement associe´e a` cette dernie`re.
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Tous les processus re´gissant l’e´volution des diffe´rentes composantes d’une ga-
laxie et de son environnement sont suivis dans le temps, au moyen d’un algorithme
hie´rarchique, oriente´ objet, et utilisant une proce´dure de pas de temps adaptatif.
Ainsi, les composantes, comme la phase froide, la phase chaude, les populations
stellaires du disque ou du bulbe, sont e´volue´es, dans la mesure du possible (inter-
actions), sur des pas de temps cohe´rents, avec leurs temps dynamiques propres.
La structure algorithmique, oriente´e objet, se veut modulaire. Les modifications
cible´es de telle ou telle loi sont alors simplifie´es.
Les re´sultats du mode`le sont structure´s sous plusieurs formes. Premie`rement,
des tables globales regroupent l’ensemble des proprie´te´s et des parame`tres associe´s
aux diverses composantes. Ces tables sont enregistre´es a` diffe´rents instants, corres-
pondant a` une liste de pas de temps auxquels l’e´tat de la simulation de matie`re noire
a e´te´ e´galement sauvegarde´. Sont adjoints a` ces tables, pour une liste pre´-e´tablie de
structures, les suivis au cours du temps des proprie´te´s de masse, de temps, de taux
de transfert, et de l’ensemble des autres caracte´ristiques des composantes de la
galaxie et de son environnement. Ces e´volutions peuvent se pre´senter sous la forme
de lignes de temps, il s’agit du suivi des parame`tres le long de la branche principale
d’un arbre de fusion, mais e´galement sous la forme plus complexe d’arbres de fusion
complets. Ces fichiers de re´sultat, facilement exploitable de par leur format d’en-
codage (FITS), pourront eˆtre mis a` disposition de la communaute´ pour favoriser
la diffusion du nouveau mode`le.
Les e´tudes mene´es sur les re´sultats des mode`les ont mis en exergue plusieurs in-
compatibilite´s avec les observations. Malgre´ l’utilisation de processus de re´gulation
tels que la photo-ionisation et les re´tro-actions lie´es aux supernovae et a` l’activite´
du trou noir central, tous les mode`les standards de´veloppe´s ici conduisent a` une
tre`s forte sur-estimation de la densite´ de galaxie he´bergeant des populations stel-
laires peu massives (Mstar < 1011 M). Les halos de matie`re noire de faible masse
sont donc le sie`ge de processus de formation stellaire trop intenses ou s’appliquant
sur des quantite´s de gaz trop importantes. Le recours a` des facteurs de charge
plus importants, permettant, a` taux de formation stellaire donne´, de re´chauffer ou
d’e´jecter plus de masse, ne semble pas constituer une solution recevable. En effet,
les observations re´centes tendent a` indiquer des valeurs, pour ce facteur de charge,
de l’ordre de 0.5 a` 5, bien loin des valeurs e´leve´es (> 10), utilise´es dans certains
mode`les. De plus, le fait de proce´der a` des e´jections intenses et massives de gaz
conduit a` un certain nombre d’autres proble`mes.
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1- Premie`rement, le fait d’e´jecter du gaz re´gulie`rement et a` haut taux conduit
a` une e´volution de ce dernier et des populations stellaires de la galaxie en
flux tendu avec l’accre´tion (steady-state). Les quantite´s de gaz disponibles
sont alors stabilise´es a` un niveau faible qui ne permet pas, meˆme durant les
phases de fusions, d’atteindre les taux de formation stellaire observe´s aux
redshifts interme´diaires (3 > z > 1).
2- Les vitesses adjointes a` ces rythmes e´leve´s d’e´jection imposent des fractions
d’e´chappement e´leve´es. Une fraction significative du gaz est libe´re´e de l’em-
prise du halo. Le passage de la structure d’un mode d’accre´tion froid dominant
au mode chaud s’accompagne d’une re´duction du taux d’accre´tion moyen sur
la galaxie, re´duisant d’autant le rythme de formation stellaire. On assiste donc
a` une baisse de la production stellaire dans les halos de masses interme´diaires
(1011 < Mh < 1012 M). La densite´ de galaxies, abritant des populations
stellaires de masses caracte´ristiques 1010.5 < Mstar < 1011.5 M, pre´dite par
les mode`les, est alors infe´rieure a` celle observe´e. Pour palier a` cette sous-
densite´, certains mode`les de la litte´rature (e.g. Guo et al., 2011; Somerville
et al., 2008) font appel a` un me´canisme de re´-accre´tion du gaz pre´alablement
e´jecte´ hors du halo.
En plus de ces proble`mes a` basse masse stellaire, les mode`les standards pre´sentent
e´galement certaines incompatibilite´s avec les observations dans le domaine des
hautes masses.
1- A grand redshift (z > 2), les populations de galaxies massives (Mstar >
1011 M) ne sont pas reproduites. On peut rappeler que le mode`le m0 ne
prenant en compte aucun processus de re´gulation e´tait le seul en mesure
de produire ce type de structure tre`s massives a` grand redshift. L’existence
d’une population de galaxie ne subissant aucune re´gulation de l’activite´ de
formation stellaire est-elle alors envisageable ?
2- A plus bas redshift (z < 1), en l’absence de re´gulation, la masse stellaire,
assemble´e dans les structures les plus massives (Mh > 1012 M), exce`de
celle observe´e. Les travaux mene´s dans cette the`se ont confirme´ le besoin
d’imposer un me´canisme de re´gulation pour ce re´gime des hautes masses. Il
est ge´ne´ralement associe´ a` la formation et a` l’activite´ du trou noir meˆme si
sa mise en œuvre exacte reste encore largement incomprise. Dans le mode`le
pre´sente´ ici, l’e´nergie issue de l’activite´ du trou noir central est conside´re´e
comme re´partie uniforme´ment dans la phase chaude. Il semblerait que cette
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conside´ration limite l’efficacite´ du me´canisme de re´gulation. De plus, les fonc-
tions de masse, pre´dites par les mode`les standards, indiquent que l’action des
trous noirs se met en place trop toˆt. Autant de points qu’il faudra approfondir
dans de prochains travaux.
Les processus de re´gulation, invoque´s dans les me´canismes d’e´volution des ga-
laxies, dans les petites structures, ne permettent pas de reproduire les observa-
tions. Afin de comprendre l’amplitude des corrections ne´cessaires a` l’obtention de
re´sultats cohe´rents avec les observations, j’ai de´veloppe´ deux variantes du mode`le
standard, utilisant des recettes ad-hoc de re´gulation de la formation stellaire. L’un
de ces deux mode`les s’appuie sur l’existence d’un re´servoir tampon au sein duquel
le gaz est conside´re´ comme impropre a` la formation stellaire. Ce re´servoir a pour
vocation d’instaurer un de´lai entre l’instant ou` le gaz est accre´te´ via le mode froid
et l’instant ou` ce gaz est disponible a` la formation stellaire.
Ces mode`les a` forte re´gulation conduisent a` des fonctions de masse en bien
meilleur accord avec les observations. Les pentes de ces distributions sont en effet
plus proches de celles observe´es. En revanche, ces fortes re´gulations conduisent a`
de forts de´saccords avec les distributions du taux de formation stellaire a` grand
redshift (z > 4, Bouwens et al. (2007)). En effet, alors que les mode`les stan-
dards pre´sentaient de bons re´sultats, ces mode`les ad-hoc sous-estiment fortement
les rythmes de formation stellaire.
Ces travaux pointent donc un paradoxe. Alors que la re´duction de l’activite´
de formation stellaire semble ine´luctable pour produire des fonctions de masse
cohe´rentes avec les observations, cette meˆme modification semble incompatible
avec les mesures du taux de formation stellaire a` plus grand de´calage spectral.
Si ces rythmes de formation stellaire a` grand redshifts sont confirme´s, il est cer-
tain qu’ils ne peuvent s’appliquer sur des re´servoirs de gaz aussi importants que
ceux constate´s dans les mode`les standards. Cela conduit inexorablement a` la sur-
production de masse stellaire. En revanche, en re´duisant la quantite´ de gaz impacte´
par les processus de formation stellaire, les mode`les de re´gulation conduisent a` de
bons re´sultats.
L’existence du re´servoir tampon, mis en place dans l’un des mode`les modifie´s,
reste hypothe´tique. Les conditions physiques aboutissant a` cette incapacite´ du gaz
a` former des e´toiles sont, si elles existent, encore mal connues. Des phe´nome`nes de
turbulence a` grandes e´chelles, ge´ne´re´s par les effondrements violents du gaz a` grand
de´calage vers le rouge, pourraient en eˆtre responsables. Le temps de dissipation
de cette e´nergie turbulente peut alors eˆtre associe´ au de´lais mis en place entre
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l’accre´tion et la formation stellaire.
Cependant, meˆme si cette ide´e semble cohe´rente pour les e´poques les plus re-
cule´es, il faut invoquer un certain nombre d’autres me´canismes, comme le chauffage
turbulent, pour expliquer la pre´sence, dans les galaxies de masse interme´diaires
et/ou dans leurs environnements proche, de gaz impropre a` la formation stel-
laire. Depuis peu, des observations spectroscopiques infrarouges ont re´ve´le´, au
sein d’amas de galaxies, la pre´sence de grande quantite´ de gaz mole´culaire (Mg >
1010 M) ne produisant pas d’e´toiles (e.g. Guillard et al., 2009, 2012; Ogle et al.,
2010). Ces re´servoirs de gaz pourraient eˆtre maintenus dans cette phase, impropre a`
la formation stellaire, par des me´canismes de chauffage turbulents lie´s, par exemple,
a` l’e´nergie libe´re´e par les e´toiles en fin de vie ou les effets de mare´e ge´ne´re´s lors des
interactions entre galaxies.
Que le gaz soit expulse´, turbulent ou trop chaud pour eˆtre accre´te´, les mode`les de
formation et d’e´volution des galaxies semblent devoir fortement limiter la quantite´
de gaz susceptible de former des e´toiles. La cle´ du proble`me semble donc se trouver
dans les proprie´te´s thermiques et/ou structurelles du gaz. Ces caracte´ristiques de
tempe´rature, de turbulence et de densite´ du gaz seront bientoˆt accessible aux obser-
vations. L’observatoire ALMA sera en effet bientoˆt a` meˆme de sonder les contenus
en gaz des structures jusqu’a` de grands de´calages spectraux (z ' 4). Les re´sultats
permettront alors de mieux comprendre les conditions particulie`res dans lesquelles
le gaz mole´culaire est pre´sent. En paralle`le, les observations de l’hydroge`ne sur de
grand champ, avec l’observatoire SKA, permettra e´galement de mieux appre´hender
les contenus et les distributions spatiale de ce constituant majoritaire de l’Univers.
Meˆme si des contraintes observationnelles supple´mentaires sont toujours riche
d’enseignement, les mode`les se doivent de continuer d’e´voluer. Les e´tudes et autres
analyses qui ont e´te´ re´alise´es au cours de cette the`se ont confirme´ les grandes dif-
ficulte´s qu’e´prouves les mode`les a` reproduire les rythmes d’assemblage en masse
stellaire des galaxies. L’ensemble des mode`les semi-analytiques s’appuie sur la re-
lation de Kennicutt (1998b) pour de´crire les taux de formation stellaire. Depuis sa
description, cette relation n’a toujours pas mise en de´faut par les observations et ce,
jusqu’a` des de´calages spectraux de l’ordre de z ' 2 (Bouche´ et al., 2007). Son utili-
sation semble donc justifie´e. Sa mise en pratique et son interpre´tation stricte dans
les mode`les me semble plus discutable. Je m’explique : telle qu’elle est construite,
la loi de Kennicutt (1998b) relie densite´ surfacique de gaz a` la densite´ surfacique du
taux de formation stellaire. En premier lieu, cette relation s’interpre`te donc comme
suit :
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Une galaxie, pre´sentant une masse de gaz Mg et dont la taille ca-
racte´ristique conduit a` une densite´ surfacique de gaz Σg, forme ces
e´toiles a` un rythme moyen Σsfr = KEN(Σg)
Le taux de formation stellaire global de´duit s’applique alors en moyenne sur
l’ensemble de la galaxie et donc sur l’ensemble de son gaz. C’est sur ce point pre´cis
que les choses se compliques ! En effet, rien, dans la construction de la relation de
Kennicutt (1998b), n’indique quelle fraction du gaz est re´ellement impacte´ a` un
instant donne´ par la formation stellaire. La formulation taux de formation stellaire
global s’apparentant au caracte`re non re´solu du processus. Pour ma part, je serai
favorable a` une interpre´tation moin stricte de cette loi et que l’on pourrait formuler
comme suit :
Une galaxie, pre´sentant une masse de gaz Mg et dont la taille ca-
racte´ristique conduit a` une densite´ surfacique de gaz Σg, est en me-
sure d’abrite des re´gions de formation stellaire donc l’activite´ cumule´e
conduit a` un taux de formation stellaire global (non re´solu) de Σsfr =
KEN(Σg)
Selon cette interpre´tation, une galaxie pre´sentant une densite´ surfacique de gaz
Σg,1 plus e´leve´e que celle d’une autre galaxie Σg,2 forme des e´toiles a` un rythme
moyen plus e´leve´ car, de part la concentration de son gaz, elle est suceptible d’abri-
ter des re´gions de formation stellaire individuelles elles-meˆmes plus denses. Encore
une fois cela n’implique pas que la totalite´ de son gaz soit soumi instantane´ment a`
ce rythme moyen.
Comme on peut le constater dans les re´sultats des mode`les standards, l’ap-
plication des taux formation stellaire de´duits de la loi de Kennicutt (1998b) a` la
totalite´ du re´servoir de gaz conduit a` des sur-estimations fortes de la masse stellaire
produite dans les petites structures. De plus cette surconsommation, associe´e aux
processus d’e´jection, appauvrit pre´cocement les structures en gaz ce qui conduit a` la
sous-e´valuation de la densite´ de galaxie abritant des masses stellaires interme´diaires
(1010.5 < Mstar < 1011.5 M).
Les mode`les standard sont en fait construits sur un paradoxe ; pour atteindre
les taux de formation stellaire observe´s a` grands redshifts, il faut (d’apre`s l’Eq.
4.48) une grande quantite´ de gaz. Or ce meˆme taux (e´leve´), applique´ a` tous ce gaz
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conduit irre´me´diablement vers un exce`s de masse stellaire !
Meˆme si le niveau moyen de formation stellaire se doit d’eˆtre estime´ en pre-
nant en compte la totalite´ du gaz, je souhaiterais de´velopper une approche au
cœur de laquelle la formation stellaire, tout en respectant le rythme moyen calcule´,
serait conside´re´e comme s’appliquant au sein de re´gions individuelles ne regrou-
pant qu’une fraction seulement du gaz total disponible. On peut imaginer une
proce´dure de type Monte-Carlo ou` l’activite´ de formation stellaire serait regroupe´e
au sein d’un nombre limite´ de re´gions dont les tailles et les masses serait tire´es
uniforme´ment dans des distributions pre´-e´tablies. Le nombre de re´gions ne serait
alors contraint que par le niveau moyen de formation stellaire attribue´ a` la ga-
laxie. Comme pour le mode`le de re´gulation utilisant le re´servoir tampon, ce type
de proce´dure concentrerait le gaz dans des re´gions de tailles caracte´ristiques res-
treintes. Cela permet d’atteindre localement, par l’application de la relation de
Kennicutt (1998b), des taux de formation stellaire, pouvant eˆtre compatibles avec
ceux mesure´s par Bouwens et al. (2007). En revanche, la restriction de la masse im-
pacte´e par la formation stellaire empeˆche tout exce`s de production. Il s’agit la` d’une
e´bauche d’algorithme qui se doit d’eˆtre approfondi. Bien que peut-eˆtre plus re´aliste
que le mode`le utilisant le re´servoir tampon et la restructuration interne/externe,
ce mode`le s’appuie e´galement sur l’incapacite´ d’une fraction de gaz a` former des
e´toiles et dont l’origine est toujours incomprise.
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Annexe A
Algorithme N-branches
A.1 Etat de l’art
De nombreux algorithmes pour la construction d’arbre de fusion analytique ont
e´te´ imple´mente´s durant les vingt dernie`res anne´es. On citera par exemple, Lacey
& Cole (1993), Kauffmann & White (1993), Sheth & Lemson (1999), Somerville
& Kolatt (1999), Cole et al. (2000, 2008), et Neistein & Dekel (2008a). Un bilan
de l’ensemble de ces me´thodes, ainsi qu’une nouvelle approche, est disponible a` la
re´fe´rence suivante : Zhang et al. (2008). Tous ces algorithmes reconstruisent l’his-
toire des halos de matie`re noire en remontant le temps (redshift croissant).
Le premier de ces algorithmes, Lacey & Cole (1993) se base sur l’hypothe`se
de fusions binaires : deux proge´niteurs donnent naissance a` un descendant. La
masse du premier proge´niteur est tire´e en lien avec la masse du halo descendent
(connue) suivant la distribution conditionnelle de masse (Eq. 2.10). La masse du
second n’est alors rien d’autre que la diffe´rence entre la masse du halo descendant
(donne´e initiale) et la masse du premier proge´niteur. Somerville & Kolatt (1999)
ont mis en exergue des incompatibilite´s entre les re´sultats de cet algorithme bi-
naire et les distributions the´oriques des mode`les dit de Press et Schechter e´tendu
(EPS), incompatibilite´s toujours pre´sentes meˆme pour des pas de redshift faibles.
Pour pallier a` ces divergences, Somerville & Kolatt (1999) ou encore Cole et al.
(2000, 2008) introduisent une masse limite Mlim, dite de re´solution, en dessous de
laquelle les halos sont dits non re´solus. La croissance en masse s’apparente alors a`
de l’accre´tion diffuse.
Dans les travaux de Cole et al. (2000, 2008) l’hypothe`se de la fusion binaire
est conserve´e. En revanche Somerville & Kolatt (1999) construisent des arbres de
fusion multi-branches (N-branch), dans lesquels un halo peut avoir plus de deux
proge´niteurs. Alors que ces premiers algorithmes Monte´-Carlo se basaient sur les
distributions the´oriques des mode`les EPS, par la suite, un certain nombre d’autres
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travaux ont e´te´ re´alise´s en modifiant les expressions EPS. En effet, Neistein & Dekel
(2008a), s’appuient sur les re´sultats de plus en plus complets des simulations de
matie`re noire N-coprs pour extraire un ajustement des distributions de masse donc
la formulation s’inspire de celle issues des expressions the´orique EPS.
La grande majorite´ des algorithmes existant (a` l’exception des mode`les A et B
de Zhang et al. (2008)) conserve la masse. En effet si Mi est la masse du proge´niteur
i d’un halo de masse M et Macc la masse conside´re´e comme e´tant accre´te´e alors,
on a simplement :
M = Macc +
∑
i
Mi
L’existence meˆme de l’ensemble de ces algorithmes, s’appuyant sur des hy-
pothe`ses proches mais imple´mente´es diffe´remment, de´montre toute la complexite´
d’une re´alisation cohe´rente et re´aliste d’arbre de fusion Monte-Carlo.
A.2 Le choix de l’algorithme N-branch
Avant de me tourner vers l’analyse des arbres de fusion extraits de simulation
de matie`re noire N-coprs, j’ai souhaite´ de´velopper un ge´ne´rateur d’arbre de fusion
the´orique construit sur une version le´ge`rement modifie´e du mode`le de Somerville
& Kolatt (1999). On rappelle que la me´thode de construction de tel arbre consiste
a` diffe´rentier le devenir d’une fraction de masse M d’un halo en deux modes :
accre´tion ou proge´niteurs du halo conside´re´. Pour ce faire, toute masse infe´rieure a`
la masse de re´solution Mlim sera conside´re´e comme accre´te´e sur des halos de masse
Mhalo > Mlim. L’algorithme de construction s’articule alors autour des e´tapes sui-
vantes :
1→ On se donne un halo originel h0 de masse M0,
2→ On conside`re un re´servoir de masse ∆M . Lors de la premie`re e´tape, on
initialise cette re´serve a` la masse du halo originel : ∆M ←M0,
La construction de l’arbre consiste alors a` re´partir le contenu de ce re´servoir entre les
proge´niteurs et la composante d’accre´tion associe´s au halo courant. Chaque masse
affecte´e a` un proge´niteur ou a` de l’accre´tion est alors retire´e du re´servoir ∆M . La
distribution s’effectue tant que le re´servoir ∆M contient une masse supe´rieure a`
la masse de re´solution Mlim. En dec¸a` de ce seuil, le reste de la masse est obliga-
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toirement conside´re´e comme accre´tion diffuse et est attribue´e comme telle. Pour
re´aliser cette distribution, les e´tapes suivantes de l’algorithme sont :
3→ Tirage d’un nombre ale´atoire x suivant une distribution de probabilite´ en
loi normale re´duite (moyenne nulle et variance unitaire),
4→ On applique le changement de variable 1 :
x = ∆ω√
2∆S
avec
∆ω = 1.686
(
1
D(z + dz) −
1
D(z)
)
= const
ou` D(z) est la fonction de croissance line´aire (Sect. A.3, Eq. A.1). La nouvelle
variable ∆S suit alors la distribution de probabilite´ f(∆S|∆ω)d∆S (Eq. 2.10)
A pre´sent, si S0 est la valeur de la variance associe´e a` la masse d’un halo h0 de
masse M0 (Eq. 2.9) alors, la masse M˜ extraite du re´servoir ∆M est donne´e par :
M˜ = M(S0 + ∆S)
5→ La difficulte´ est alors d’effectuer l’ope´ration S → M˜ . Pour cela, on adopte
une approche base´e sur une me´thode ite´rative de type Newton-Raphson.
Cette me´thode nous permet d’estimer la valeur de M˜ avec une pre´cision
fixe´e et d’extraire e´galement l’erreur qui est faite.
6→ On e´tiquette alors la masse. Si M˜ < Mlim alors cette masse est conside´re´e
comme une accre´tion sur le halo courant et donc Macc ← M˜ . Dans le cas
inverse, M˜ > Mlim alors deux autres choix sont possibles :
6.1→ Si M˜ > ∆M Deux autres cas s’ouvres :
6.2.1→ Si le halo courant posse`de de´ja` aux moins un proge´niteurs, alors le
caracte`re proge´niteurs du dernier tirage de M˜ n’est pas pris en compte et
la masse restante a` attribue´e ∆M est attribue´e au re´servoir d’accre´tion :
Macc ← ∆M et → 9
6.2.2→ Dans le cas contraire, alors M˜ ← ∆M , cette nouvelle masse est
conside´re´e comme un nouveau proge´niteur enfin ∆M ← 0 et → 9
1. D’ou l’importance d’avoir ∆S > 0
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6.2→ Si ∆M > Mlim alors → 3, Sinon Macc ← ∆M
7→ On Soustrait de la masse extraite du re´servoir : ∆M = ∆M − M˜
8→ Si ∆M > Mlim alors → 3, Sinon Macc ← ∆M et → 9
9→ L’ensemble de la masse du re´servoir ∆M a e´te´ distribue´. L’histoire du
halo h0 est donc e´crire. On applique alors ce meˆme algorithme au parents du
halo h0. On re´alise cette arborescence soit pour un nombre finit de pas en
redshift (∆ω) soit jusqu’a` l’instant ou` tous les halos sont issus de l’accre´tion
(∆M < Mlim).
A.3 Fonction de croissance des fluctuations
La fonction de croissance des fluctuations utilise´ dans les expressions utile a`
l’algorithme donne´ par Lahav et al. (1991) :
D(z) = 11 + z
5ΩΛ(z)
2
(
Ω(z)4/7 − ΩΛ(z) +
[
1 + Ω(z)2
] [
1 + ΩΛ(z)70
])−1
(A.1)
Avec :
Ω(z) = Ω0(1 + z)
3
g(z)2 ΩΛ(z) =
ΩΛ
g(z)2
et
g(z) = Ω0(1 + z)3 + (1− Ω0 − ΩΛ)(1 + z)2 + ΩΛ
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Annexe B
Mode`le de photoionisation, expressions
des masses de filtrage
B.1 Gnedin (2000) :
Dans le cadre des travaux re´alise´s par Gnedin (2000), la fraction de baryon
pouvant eˆtre couple´e a` la matie`re noire (Eq. 4.1) s’articule autour d’une masse de
filtrage s’exprimant en fonction du parame`tre d’expansion, a :
Mc(a) = 2.5× 1011h−10 Ω−1/2m µ−3/2f(a) [M] (B.1)
Cette expression fait intervenir la constante de Hubble re´duite h0, la densite´ to-
tale de matie`re Ωm, la masse mole´culaire moyenne du gaz µ ainsi qu’une fonction
conditionnelle f(a) dont la formulation de´taille´e est la suivante (Kravtsov et al.,
2004) :
f(a) =

3a
(2 + α)(5 + 2α)
(
a
a0
)α : if a ≤ a0
3
a
[
a20
[
1
2 + α −
2(a/a0)−1/2
5 + 2α
]
+ a
2
10 −
a20
10
[
5− 4(a/a0)−1/2
]]
: if a0 ≤ a ≤ ar
3
a
[
a20
[
1
2 + α −
2(a/a0)−1/2
5 + 2α
]
+ a
2
r
10
[
5− 4(a/ar)−1/2
]
: if ≥ ar
− a
2
0
10
[
5− 4(a/a0)−1/2
]
+ aar3 −
a2r
3
[
3− 2(a/ar)−1/2
]]
Comme Gnedin (2000) et Kravtsov et al. (2004) l’indiquent, une valeur de α = 6
donne le meilleur ajustement sur les re´sultats de leur simulations hydrodynamiques.
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B.2 Okamoto et al. (2008) :
Le mode`le standard de formation et d’e´volution des galaxies pre´sente´ ici utilise
les re´sultats plus re´cents de Okamoto et al. (2008). Meˆme si ces derniers s’appuient
sur une parame´trisation identique (Eq. 4.1) pour la fraction de baryon, l’expres-
sion de la masse de filtrage est diffe´rente. Celle-ci est de´duite d’un ajustement de
l’e´volution avec le redshift de cette masse de filtrage (Fig. 4.4) :
Mc(z) = 6× 109h−10 exp (−0.7z) [M] (B.2)
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